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În 1924 am publicat în Colectia de manuale ştiinţifice a 
Editurii Cultura Naţională Distanţele cerești și structura uni- 
versului. In cei 42 de ani scurgi de atunci s-au schimbat însă 
eu totul concepţiile științifice despre spațiul populat de cor- 
purile cereşti, 

Cele scrise la 1924 înfățișau, evident, starea cunoștințelor 
de atunci, adică vederile lui Shapley, care începuse a iri 
evaluările dimensiunilor sistemului nostru stelar de la 6 
(Neweomb), 10 000 (Eddington) la sute de mii de ani-lu- 
mină. Dar însuși acest ilustru savant a privit ca aceesorii 
neînsemnate $i apropiate formațiile stelare ce se — güsesc 
dincolo de marginile Galaxiei noastre. Alături de mulți 
alți astronomi de seamă, persista încă în 1930, chiar 
și mai tirziu, În această părere, repudiind îndrăzneața, dar 
— cum s-a dovedit ulterior — totuși adevărata ipoteză a 
universurilor-insule, de mult formulată de W. Herschel, 

În jurul anului 1925 Hubble x Humason şi-au început mă- 
surürile lor de viteze radiale ale multor galaxii și au ajuns, 
în anul 1929, la o primă formulare a faimoasei legi de deca- 
lare spre roșu a spectrelor galaxiilor, Pe temeiul acestei legi, 
după mai mulţi ani de cercetări, Hubble s-a încumetat să 
evalueze la 500 milioane de ani-lumină profunzimile spatiu- 
lui ce se poate explora de jur împrejur, cu mijloacele teh- 
nice de azi, Pentru acea vreme se considera îndrăzneţ a com- 
para acea regiune observabilă a spațiului cu picătura pe care 
o luăm dintr-un lac spre a studia la microscop compoziția 
apei întregului lac. Ca atiti alții, și Hubble a fost prea modest, 
prea timid in evaluările sale. Azi ne întrebăm dacă trebuie 


să atribuim un diametru de 10 miliarde de ani-lumină acelei 
picături din univers pe care sintem în stare să o studiem. 

Sau — îndoiala pune totdeauna cîte un sau —, inspáimin- 
taţi, ca de atitea ori, de propriile noastre concluzii, chutăm 
legii de decalare spre roșu altă interpretare care să ne permită 
a reduce fantasticele dimensiuni ale universului, urmind 
astfel însuși sfatul primului și marelui arpentor al imensităţii, 
anume de a nu ne avinta In plásmuirile desarte din ţara visu- 
rilor înainte de à fi secat cu deslvirgire toate izvoarele expe- 
rientei. 

$i dacă, pentru linigtirea acestor îndoieli, punem la înde- 
mina rationamentelor matematice concepția einsteiniană a 
universului finit dar nelimitat, oare aceasta să însemne că 
spiritul nostru trebuie -pi impună şi el limite, interzicin- 
du-si de a considera într-un spațiu infinit și nelimitat un 
număr infinit de asemenea „universuri curbe și finite, dar 
nelimitate”? Oare Friedmann nu spunea ceva analog cind 
afirma că spre a concepe curbura spațiului nostru finit 
dar nelimitat trebuie totuși să-l agezüm Într-un spațiu 
infinit? 

Să mai amintim că, pe la 1927, Oort ataca impresionanta 
teorie a rotației Galaxiei, teorie care, din cercetarea stelelor 
vecine — cele ale căror depărtări rümin cam sub 6 000 ani 
lumină —, avea să-l ducă la valoarea de circa 100 000 ani- 
lumină pentru diametrul Galaxiei noastre, la evaluarea masei 
şi numărului de aproape 200 de miliarde de stele, avea să-l 
ducă la perioada de vreo 200 de milioane de ani a rotației 
acestui colos din „picătura“ de univers pe care o putem 
studia. 

$i nm putea oare trece peste cel mai recent capitol al gtiin- 
ței cerului, radioastronomia, fără a aminti, cît de sumar, 
cele mai impresionante dintre rezultatele la care se ajunge 
cercet induse — invizibilul? 


LJ 
Vom începe prin a spune aci clteva cuvinte despre ritmul 
dezvoltării ştiinţei, în special à astronomiei, în cursul tim- 


purilor. 


PERIOADA IMPERIILOR ANTICE 


Spiritul practic al egiptenilor a creat o tehnică cR regia 
destul de precisă, care le-a permis ridicarea piramidelor, a 
numeroase temple $i executarea unor importante lucrări de 
cadastru provocate de revürsürile periodice ale Nilului, 

Interesul pentru himerele astrologiei și ale alchimiei, 
precum $i pentru medicină a degteptat la chaldeo-asirieni o 
adevărată pasiune pentru stringerea unui noian de date de 
observație cure, deși stirnese şi in prezent admiraţia prin 
precizia lor, au rămas totuși numai o bogată colecţie de reguli 

irice, care nu au dus la nici o descoperire științifică esen- 
țiala, datorită lipsei unei concepţii teoretice. Este însă de 
admirat precizia faimoaselor lor efemeride perpetue cure dà- 
deau poziţiile planetelor la orice moment. 

Spiritul meticulos al chinezilor i-a îndemnat la căutarea 
unei cosmolagii mitologice prin folosirea naivelor și vagilor 
lor reguli astrologice. RR 

Misticismul metafizic ul Indici a dus la un fel de intuiție 
a unei pregeometrii și a unui vag atomism, pur speculative, 
lipsite de orice bază și de orice concluzii va abile. 


MIRACOLUL ! GREG 


Acum vreo 2 500 de ani şi-a făcut inceputul acea perioadă 
de minunată ecloziune a a, paiar omenești, attt de bine 
numită de Renan „miracolul grec". În acea perioadă se 
poate vorbi pentru prima oară de știință in adevăratul înţeles 
al cuvîntului, . 

Micul popor grec, care trăia In libertate sub cerul senin 
ul unei ţări incintátoare, mai cu seamă In „glorioasa Atenă 
încununată cu viorele", Increzător numai în puterea cugetării 
sale şi neagteptind nimic de la vreo revelaţie supranaturală, 
a pus bazele adevăratei științe, filozofiei și artelor, creînd 
teoria matematică, pe care a introdus-o in astronomie prin 
sferele homocentrice, prin epicicle, prin excentrice gi ecuante. 


l Nimeni nu a atribuit vreodată, În această expresie, euvintului 
miracol nici cel mai vag înţeles de magică putere supranaturală. 


În acea minunată perioadă de strălucire a cugetării ome- 
negti, Hiparh a făcut cea mai mare descoperire a astronomiei 
antice, fenomenul precesiei, iur Aristarh din Samos a propus 
teoria heliocentrică n sistemului solar, 

După aceea, 17 secole de stagnare! Vederile lui Copernic, 
care este socotit a fi deschis o eră nouă, reînvie ideile lui Aris- 
tarh (I, 4). 

Sărind peste 18 secole de stearpă scolastică medievală, să 
trecem la timpurile mai recente ale altui miracol, 


ŞTIINŢA MODERNĂ 


Fără nici un comentariu, ne mărginim numai la citeva date 
mai importante în legătură cu problemele de astronomie ce 
ne interesează În această carte. 

În prima jumătate a secolului al XVII-lea străluciră Gali- 
lei şi Kepler. 

n 1686 Newton dăruiește omenirii marea lege a atracției 
universale. 

Spre sfîrşitul secolului al XVIII-lea și începutul celui de-al 
XIX-lea, o pleiadă de matematicieni francezi, în frunte cu 
Lagrange și Laplace, creează mecanica cerească, dînd întregii 
științe, astronomiei gi fizicii în special, un incom il 
mijloc de cercetare ştiinţifică. 

n 1846 Le Verrier descoperă, prin calcul, o planetă care, 
nevăzută, nestiutü de nimeni, circula, de cind lumea, in 
jurul Soarelui. 

Pină aproape de 1920 numai cei mai fndrăzneți savanți 
atribuiau universului dimensiuni de 20—30 de mii de ani- 
lumină, 

Cam pe atunci, Shapley începe a atribui sute de mii de 
ani-lumină pentru dimensiunile sistemului nostru stelar. 

La 1934, Hubble vorbește de „picătura“ observabilă din 
Univers, încumetindu-se a-i atribui o rază de 500 de milioane 
de ani-lumină. 

În prezent, după cum am mai spus, ne întrebăm dacă 
această „picătură“ are un diametru de 7—8 miliarde ani-lu- 
mină, sau poate și mai mult, chiar 10 miliarde de ani-lumină. 


Nu este nevoie de comentarii pentru a pune în evidenţă rit- 
mul in care a progresat știința în ultimele 200—300 de ani 
gi mai cu seamă în ultimele 4—5 decenii. 


În 1924 am prezentat rezultatele definitive ale unei lungi 
ioade de studii întreprinse cu mijloacele de cercetare 
atunci. Azi, peste patru decenii și ceva, prezentăm unele 
dintre concluziile ce-și fac drum în cursul unei noi perioade 
de studiu pe temeiul unor vaste cercetări întreprinse cu no! 
şi incomparabil mai puternice mijloace de cercetare, In lu- 

mina unor teorii noi şi îndrăzneţe. i 

n ceea ce priveşte ordonarea diverselor capitole, am căutat 
să stringem, pe eit. posibil, la un loc toate explicaţiile nece- 
sare expunerii fiecărei probleme, spre a evita nevoia de a 
rüsfoi mereu cartea. Totuși, am fost siliți să adunăm într-o 

rte a cârții o serie de cunoştinţe preliminare unei bune infe- 
cde a celor prezentate. Cle 

Am fi fericiţi dacă această carte, cázind în mlinile tinere- 
tului, ar avea darul de a deștepta unele vocajii pentru studiul 
măreței $i captivantei științe a cerului. 


G. DEMETRESCU 
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Sistemul solar 


1,4 PRIM CUVINT 


De cind a început să judece, omul, fascinat de măreţia 
tainică ce-i înfăţişa cerul instelat al nopților senine, - pus 
intotdeauna fel de fel de întrebări: Ce sînt acele palide li- 
căriri răspindite, puzderie, pe imensitatea bolți cerești? 
Unde se află ele? Cum sint? 

Ce putea răspunde la asemenea întrebări păstorul timpu- 
rilor vechi! Leghnat în visările sale, grupa stelele în cemstela- 
fii cărora le atribuia tot felul de chipuri de eroi, de ani- 
male, adevărate sau fantasmagorice, de felurite obiecte și 
plăsmuia poeticele povestiri ale mitologiilor antice. 

Si oare, în zilele noastre nu sîntem tot atit de fascinali de 
același măreţ spectacol?! Nu avem exemplul atit de grüitor 
al lu: Hubble care, în timpul primului război mondial, venit 
din America pe cimpiile de luptă ale Franţei, în clipele de 
cem se lăsa atit de prins de măreția aceluiași spectacol al 
bolţii instelate, încit, pasionat de știința cerului, și-a schim- 
bat cu totul meseria spre a se dedica, cu trup şi suflet, pti- 
intei cerului şi a ajunge, în curind, unul dintre cei mai iluștri 
astronomi ai secolului nostru, cel căruia i s-a încredințat 
telescopul gigant de la Mount Wilson și mai apoi cel de 
pe ori mai mare de la Mount Palomar. Și ce carieră atri- 
ucită, printre cele mai strălucite, a făcut acest neintrecut 
cercetător ul cerului! El este cel care a vorbit prima oară de 
distanţa de sute de milioane ani-lumină, 

ntotdeauna, omul, speriat oarecum de măreția concluzi- 

lor sale, a căutat să le atenueze. Aga se explică faptul că 

în decursul timpurilor, știința s-a văzut necontenit silită să 

€ mn proporții considerabile, dimensiunile ce atri- 
umii. 


n 


În ultimii 40—50 de ani cercetările de acest fel au luat 
un avint considerabil şi au ajuns la concluzii care ne dau, des- 
pre imensitatea spațiului populat de corpurile cerești, con- 
ceptii la care acum o jumătate de secol — chiar mai tirziu — 
n-ar fi putut ajunge nici cea mai îndrăzneață imaginație, 

Metodele de măsurare a distanțelor în astronomie sînt 
multiple şi variate și se deosebesc de la o categorie de agtri 
la alta. Nimic nu au cruțat astronomii spre a putea măsura 
aceleași distante pe cái cit mai variate, spre a obține cit 
mai multe verificări. 

n cele ce urmează vom aminti mai întii, pe scurt, cum se 
măsoară distanțele în sistemul nostru solar, dar numai după 
ce vom arăta cum a determinat dimensiunile Pămîntului pri- 
mul geodez al omenirii, Eratostene. 

Vom aminti apoi earaeteristicile esenţiale ale diverselor 
corpuri din sistemul nostru stelar, Galaxia. Vom arăta cum 
se măsoară depărtările acelor corpuri şi vom deduce dimensiu- 
nile Galaxiei, rotația ei, masa şi numărul de stele ce contine, 
mari curenţi stelari, disimetriile acestui sistem stelar. Apoi 
vom trece la sistemele stelare extragaluctice. 

n cele din urmă, vom termina cu unele vederi, foarte ele- 
mentare, asupra concepțiilor relativiste despre univers. 


1.2 DIMENSIUNILE PĂMÎNTULUI 


Încă de acum peste 2 200 de ani, în ciuda aparentelor care 
se impuneau tuturor ca realități intangibile, unii savanţi 
au înțeles că Pümintul este rotund, sferic, Printre aceştia se 
număra Eratostene din Alexandria, care, în calitatea sa de 
conducător al Serviciului egiptean de cadastru, dispunind de 
mijloacele de lucru necesare, şi-a propus să măsoare Pümin- 
tul, 

Eratostene stia că Pămintul este un glob sferic si a constatat 
că în orașul Syene, actualul Assuan, la epoca solstițiului de 
vară, cînd Soarele trecea la meridian, puturile erau luminate 
pină în fund, iar oamenii nu purtau umbră. Așadar, Soarele 
trecea chiar la zenit. Deci, orașul Syene este situat pe Tropi- 
cul Cancerului și, prin urmare, are latitudinea geografică 


egală cu înclinarea eclipticei pe ecuator. Dar Eratostene mä- 
surase mai dinainte această înclinare și găsise valoarea care, 
cu notatiile din zilele noastre, se serie: 


e = 23'51'20”. 


În ucecași zi a solstițiului de vară, la Alexandria, Eratos- 
tene, măsurind cu gnomonul distanța zenitală meridiană a 
Soarelui, a găsit: 


s= 5 din 4 unghiuri drepte. 


Admitind, ceea ce nu era departe de adevăr, că Alexandria 
şi Syene se găsesc pe acelaşi meridian terestru și că Soarele 
este destul de depărtat pentru ca razele sale, ajunse la Pä- 
mint, să poată fi considerate ca paralele, din fig. 1.2.1 re- 
zultà că distanţa zenitală z a Soarelui © la Alexandria este 


3 T TT ; , 
egală cu unghiul SOA másurat pe meridian prin arcul SA 
dintre cele două oraşe 5 și A. 

Avem, așadar: 


z= À = A din 4 un- 9 
50 j 
ghiuri drepte şi, prin urmare, 


am SA = d din întreaga 
50 2 
circumferință, 5 


Pe de altă parte, măsu- 
rind, prin mijloacele ce-i 
punea la indeminà Servi- 
ciul cadastrului, distanţa 
dintre Alexandria și Syene, 
Eratostene a găsit-o de 5000 Fig. 1.2.1 
stadii. De aici a dedus cà à 
întreaga circumferință terestră trebuia să aibă; 


50 x 5000 = 250 000 stadii. 


Stadiu lui Eratostene valorind circa 157,5 m, întreaga cir- 
cumferință terestră trebuia să aibă 39 375 km. În prezent, 
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se admite valoarea de aproximativ 40 000 km, iar pentru 
raza terestră 6 266 800 m. 

Măsurările moderne dau pentru raza ceuatorială 6 378 249,2 
m, iar pentru cea polară 6 356 515,0 m. Se vede, aşadar, 
că măsurările lui Eratostene comportă o precizie remarcabilă 
pentru acea vreme. 

După această măsurătoare s-au mai făcut încă multe altele, 
care nu avut defectul nu numai de a fi mult prea eronate, dar 
și de a da uitării determinarea atit de bună a lui Eratostene. 

Nu este lipsit de interes să amintim aci că folosind pentru 
raza terestră o valoare mai recent determinată, Newton nu 
a putut verifica, In cazul Lunii, legea atracției universale, 
pe "wc o descoperise, și a Intirziat mulţi ani publicarea acestei 
egi. În 1682, luind insă cunoștință de valoarea găsită pentru 
raza terestră de celebrul astronom francez Picard, a putut 
face verificarea mult dorită. Dacă Newton ar fi cunoscut regul- 
tatul măsurărilor făcute de Eratostene gi i-ar fi acordat Incre- 
derea cuvenită, ar fi făcut o bună verificare încă de la început. 

După cum se vede, ca în atîtea alte cazuri, principiul meto- 
dei de müsurare a Pămintului este foarte simplu, fiind acela 
folosit de Eratostene acum peste 2200 de ani, Aplicarea 
acestei metode în zilele noastre, cind se impune o mare pre- 
cizie In determinarea rezultatelor, ridică di icultăți serioase. 
Măsurările de mare precizie, măsurări care au fost şi sint con- 
tinuate și azi, fâră întrerupere, de serviciile geodezice ale 
țărilor cu tradiţii științifice, au fost initiate de marii astro- 
nomi francezi din secolele al XVII-lea şi al XVIII-lea. 


1.3. NOȚIUNEA DE PARALAXĂ 


Vom arăta mai tirziu citeva metode întrebuințate în as- 
tronomie pentru măsurarea depărtărilor corpurilor cereşti, 
Metoda directă, cea mai firească, este cea pe care o Intrebuin- 
Vează gi geodezii, chiar gi inginerii, pentru măsurarea depăr- 
tării unui punct inaccesibil, anume: 

Pe un teren accesibil gi cft mai lipsit de accidente se 
alege o bază AB, care este măsurată cu cea mai mare Ingri- 
jire. Apoi, cu instrumente de măsurat unghiuri, se determină 


unghiurile Â = bA și B = ABE, pe care le face buza cu 
direcţiile AC, BC ale punctului inaccesibil C. Geometria 


dă imediat, notind cu Ê unghiul din C, 
Ê = 1 - Â Ê 


Unghiul D sub care se vede baza 
din tul inaccesibil se numeşte 
paralaza punctului. 

Formulele trigonometriei dau 


Z si 


SA in 


(1.3.1) 


^. E 
BC = AB: 


relații cu care se pot calcula depár- Fig. 1.3.1 
tările AC și BC. À 

În astronomie, cuvintul de paralaxā a ajuns aproape sino- 
nim cu cel de distanță. 


1.4 MĂSURĂRI DE DISTANȚE ÎN ANTICHITATE 


In ziua de azi, cînd avem attt de clară concepţia sistemului 
copernican, cînd știm că planetele descriu în jurul Soarelui 
orbite eliptice, aproape circulare, înțelegem că problema de- 
terminării depărtărilor planetelor se reduce la aceea a deter- 
minării distanțelor ce le despart de Soare; căci dacă eunoag- 
tem legile mișcării acelor corpuri, putem calcula, Ja orice 
moment, distanţele la care se găsesc faţă de Pămînt. 

Altfel stăteau însă lucrurile în antichitate, cînd acest sis- 
tem de coordonare a mișcărilor planetare lipsea. Vom spune 
mai departe clteva cuvinte despre modul in care și-a t 
drum în spiritul omenesc concepția justă a sistemului solar. 
Aici ne vom mürgini a aminti că puțini învăţaţi din alte 


vremuri s-au putut ocupa cu folos de problema distanțelor 
planetare, iar printre aceștia trebuie amintiți, în primul rînd, 
— aceia care au înțeles că planetele se mişcă în jurul Soa- 
relui, 

Vom cita, în special, pe geninlul Aristarh din Samos care, 
încă acum 2 200 de ani, a preconizat întocmai sistemul 
care abia 17 - 18 secole mai tirziu avoa să-l reia Capons, 

Aristarh din Samos a încercat să determine raportul din- 
tre distanța de la Soare la Pămint și distanța de la Pămint 

la Lună printr-o metodă ingeni- 

oasă, dar puțin practică, El știa 

$ L că în momentul cind Luna este 
văzută sub faza unui pătrar, 
triunghiul SLP (fig. 1.4.1) cu 

P — virfurile în centrele S, P, L ale 
Soarelui, Pămîntului și Lunii este 
dreptunghic în L. Pe de alta 


parte, observația dă unghiul SPÈ sub care se vede de 
pe Pümint, distanța dintre Soare $i Lună. Müsurind acest 
unghi, Aristarh a construit um triunghi dreptunghie nse- 
menea celui din spațiu. Mhsurind pe această figură laturile 


triunghiului, el a determinat raportul 24 dintre distantele 
de la Pám!nt la Soare și la Lună. 


Aristarh a obținut unghiul SPL = RT, ceea ce l-a con- 
dus la valoarca 


Fig. 1.4.1 


sP 
PL 


= 19 


a raportului căutat. 

De aci el a tras concluzia că Soarele este foarte depărtat 
de Pâmint. Nu ştim însă cum evalua el depărtarea Lunii, 

De fapt, rezultatul măsurării lui Aristarh este foarte impre- 
cis, Acest lucru este explicabil, deoarece pentru a determina 
dirèct prin observaţii — farà a recurge la teoria Lunii — mo- 
mentul la care faza Lunii este exact un pătrar trebuie să prin- 
dem momentul cînd linia de separație între partea luminată 
i cea umbrită a discului lunar este perfect ptă. Se Infe- 
rai însă, că prinderea acestui moment este foarte dificilă și 
foarte puţin precisă. 


În ziua de azi, teoria Lunii dà, cu mare exactitate, momentul 


acesta și valoarea corespunzătoare a unghiului SPÈ. Găsim 
astfel, pentru acest unghi, valoarea 8951" și raportul EP 389 


de 20 ori mai mare decît valoarea dată de Aristarh. 

Am prezentat această încercare à lui Aristarh spre a arăta 
preocupările învățaţilor din vremurile trecute și a dovedi 
eT ingeniozitate puneau ei în cercetările lor în acea perioadă 
de început a fundamentării științei, 

Mai cităm pe cel mai mare astronom al antichităţii, Hi- 
parh care, acum aproximativ 2 130 de ani, a imaginat o me- 
todă pentru determinarea paralaxei solare cu ajutorul eclip- 
selor de Lună. 

Se poate demonstra uşor ch ducă în conul de umbră purtat 
de Pământ facem o secţiune normală printr-un plan dus prin 
centrul Lunii, semidiametrul aparent d al acestei sectiuni— 
unghiul sub care vedem de pe Pămînt raza secţiunii — este 
dat de relația 

d=p+ăâ-A 


in care p este paralaxa Lunii, & a Soarelui, A semidiametrul 
aparent al Soarelui. 

Paralaxa p a Lunii este dată de observaţii (1.5), semidia- 
metrul aparent A al Soarelui se măsoară direct, așa încît, 
dacă în timpul unei eclipse putem mâsura pe d, relația de 
mai sus dă imediat paralaxa © a Soarelui. Cit privește semi- 
diametrul d al secţiunii conului de umbră, este dat de inter- 
valul de timp în care umbra trece peste diseul lunar. 

Metoda lui Hiparh a fost aplicată mai tirziu, în secolul al 
Il-lca, de Ptolemeu, care a găsit însă o valoare de 200 de ori 
mai mică decit cea adevărată, Mai tirziu, Copernic a găsit, 
prin aceeași metodă, o valoare de 20 de ori mai mică. 


1.5. BAZA TERESTRĂ. PARALAXA LUNII 

Am văzut (1.3) că pentru măsurarea depărtării unui punct 
inaccesibil avem nevoie de o bază cit mai mare posibil. Ce 
bază maximă ne oferă Pámintul? Evident, diametrul sáu. 
Pin la ce depârtări putem utiliza această bază? 


Să admitem că precizia observațiilor astronomice este 
de 0*.01 și că putem măsura paralaxa avind această valoare 
po 0". Dacă luâm ca bază însuși diametrul globului 
terestru, baza noastră este de 12 700 km, iar astrul pe care-l 
studiem se găsește la orizont în ambele capete ale bazei. 
Aceasta înseamnă că în formula (1.3.1) avem B = 90. Cu 
aceste valori deducem AP = 12 700 F2 = 12700 x 

5 
x20 626 500 — 262 000 000 000 km. 

Am putea merge, așadar, piná la cel mult 262 de miliarde 
de kilometri. Vom vedea mai departe că steaua cen mai 
apropiată se găsește la peste 41 miliarde de kilometri, 
Prin urmare, este cu totul exclus să ne servim de această bază 
in cazul stelelor, 

Rezultă că baza aleasă poate [i folosită numai în cazul unor 
corpuri din sistemul solar ca Luna, planeta Marte și unele 
mici planete, Dor nici în acest caz nu putem utiliza diametrul 
terestru în Întregimea lui, căci din ambele capete ale bazei 
corpul s-ar vedea la orizont, iar observaţiile ar fi mult viciate 
de diverse fenomene, în special de refracția astronomică, 

Luna este cel mai apropiat corp ceresc. Depürtarea ei este 
de aproximativ 60 de raze terestre. Aşadar, prezintă condiţii 
cu totul satisfăcătoare, unice. 

Doi observatori se aşază pe fata Pămintului, In două locuri 
diferite A, B (fig. 1.5.1), cît mai departe unul de altul, pe 


Fig. 1.5.1 


acelaşi meridian. Pentru a simplifica lucrurile, vom presu- 
pune Pămintul sferic, E'E fiind ecuatorul său, y = ÉOÀ, 


Q, = EOD fiind latitudinile geografice ale celor două 
locuri, iar ọ raza terestră. l 

Geometria dă, în triunghiul AOB, lungimea bazei AB, 
măsurările no dau distanțele zenitale z, z, la care Luna este 
văzută din A și B. Din patrulaterul LAOB avem: 


p +180 — z +ẹ— p +180 — z = 360°, 
de unde: 
p"ictnu-—y9-c-n-5 


Nu rümine decit să aplicăm relația (1.3.1) spre a calcula 
distanțele AL și BL, 

Dar distanțele AL, BL depind de locurile în care ne aflăm 
pe Pümint și, În această împrejurare, nimie nu dă prioritate 
unui loc față de celelalte. De aceea, spre a avea distanţele 
raportate la un punet independent de poziţia observatorului, 
astronomii preferă să determine distanţa OL de la centrul 
Pămintului, adică distanța geocentricá. 

În aceste condiții, punind: 


p E OLA, Ph - Oră, OL = A, 
din triunghiurile OLA și OLE obţinem: 


sin p' -t sins sinp, = z sin 2, 
de unde; 
sin p' — sin p| = 2 sin PP cos bi = 


= 22 sin 
A 


sin p' — sin p, = 2 cos P — P sin? t Pi = 


și deducem: 
pam t—4 štá 
> agg m Mp E tg p 
(1.5.1) M 2 2 2 
P +P = pP, 
relații care dau p' și pi, p fiind determinat prin metodele 


arătate mai Inainte. 
Distanţa A = Of, va fi dată de una dintre relațiile: 


T mu amp, 
sin p^ sin pă 


Se înțelege că Pâmîntul nefiind perfect sferic, lucrurile 
se complică mult. Pe de altă parte, cei doi observatori nu 
se pot apeza exact pe același meridian terestru, aga că nu 
pot observa Luna exact la același moment, Rezultă compli- 
cații destul de mari, care cer multă pricepere și abilitate. 

Prima determinare precisă a paralaxei lunare a fost fhcută 
de La Caille și Lalande în 1751. Lu Caille a mers în Africa 
la Capul Bunei Speranţe, iar Lalande la Berlin. 

Pe vremea aceea, astronomii francezi cutreierau Plunintul 
în lung și în lat spre a face observaţii privitoare la mărimea 
și forma globului terestru, precum și alte observații astrono- 
mice gi geodezice. La Caille a plecat într-o asemenea călătorie 
la Cap și, cum Berlinul se găsea cam același meridian, 
Observatorul din Paris l-a trimis pe de la Berlin, pu- 
nindu-i la dispoziție instrumentele necesare. 

Spre a obține Incuviintarea astronomilor $i Curtii imperiale 
din Berlin, francezii au anunţat trimiterea cunoscutului astro- 
nom Le Monnier, După ce au obținut însă încuviințarea, ei 
l-au trimis pe Lalande. Acesta, ajuns la Berlin, u minunat pe 
Frederic al Il-lea prin tinerețea, dar și prin știința su, 

n prezent, Luna este observată cu mare atenţie în anumite 
observatoare de pe faja Pámintului, aga încit so ponte spune 
că paralaxa satelitului nostru este determinată în mod con- 
tinuu. 

Valoarea paralaxei lunare adoptată azi exte de 57'2*,70. 

n același fel se determină paralaxele planetei Marte, ale 
unor planete mici ca Eros, precum și a citorva planete cu or- 
bite foarte excentrice. 


Fürh a ne opri nsupra acestor determinări, socotim interè- 
sant să arătăm aci calea urmată de Kepler (1571—1631) 
spre a stabili celebrele sale legi privitoare la mişcarea pla- 
netelor. 


1.6. DESCOPERIREA LEGILOR LUI KEPLER 


Deşi Copernie a scos definitiv Pámintul din centrul uni- 
versului, agezind Soarele în locul lui, totusi marea dificultate, 
sesizată încă de astronomii antichităţii nu a fost învinsă: 
observația arăta că pe bolta cerească Soarele nu deserie arco 
egale în timpuri egale, deci nu are o mişcare uniformă, 
Din uceantă cauză, centrul orbitei terestre nu putea fi în Soare, 

Kepler a recurs ln ipoteza excentricului, folosită în anti- 
chitate de Hiparh. Conform acestei ipoteze, orbita terestră 
rămâne circulară, iar Soarele se găsește mu în centrul ei C, 
ci într-un punct excentric S. Această ipoteză a excentricului 
explică satisfăcător mişcarea neuniformă (aparentă zicem 
noi, reală zicea Hiparh) a Soarelui în jurul Pămintului. Ipo- 
teza nu putea fi pe deplin adoptată decit dacă se ghsea mij- 
locul de a se verifica prin măsurări și variația distanței de 


Fig. 1.6.1 


la Soare la Pămînt, Lucrul acesta l-au înțeles foarte bine 

şi astronomii eleni, dar ei nu au reuşit să facă nici o mâsură- 

toare de distante. Kepler este cel dintii care a atacat această 

problemă și, după cum vom vedea, a rezolvat-o in chip ma- 
istral, 


Prima orbită terestră. Mostenind observaţiile foarte pre- 
cise ale magistrului său Tycho-Brahe (1546-1601), Kepler 
a calculat table destul de precise pentru refracția astrono- 
mică gi a putut astfel să supună unei discuţii foarte precise 
observaţiile lui Tycho, cît și propriile sale observații asupra 
planetei Marte. 

Mai intli el a căutat să determine cit mai bine orbita På- 
mintului, utilizInd tocmai aceste observații efectuate asupra 
planetei Marte. lată pe ce cale ingenioasă a ajuns În acest 
rezultat, 

n momentul unei opoziții a lui Marte — atunci cind Soa- 
rele S, Pămintul T şi Marte M so găsesc în linie dreaptă, 
Pümintul afiindu-se între cele două —, longitudinea helio- 


centrică Y SM a lui Marte este egală cu longitudinea lui geo- 
centrică Y7M și, ca atare, este cunoscută direcția Sy, Ty 


Pme 
indicind direcţia punctului vernal. Unghiul SM este, agadar, 
cunoscut, 

Kepler cunoștea durata revoluției siderale a lui Marte, 
dedusă din revoluția sinodică observată, anume 687 de zile. 
De aci, el n dedus că după 687 de zile de la opoziția consi- 
derată Marte avea să ocupe din nou, în spaţiu, același loc M, 
iar Plunintul avea să se găsească pe orbita sa excentrică în 
alt punct T,, pe care știa să-l determine prin calcul. Obser- 


~ A~ 
vajia dă unghiurile STAI si FAS, aşadar 797, = 1T, — 
— 180° si cum "a era cunoscut de la opoziția precedentă 


A~ 


În triunghiul SMT, avem 


ST, = SM sin SAT, = SM sin [180* — 5f — „SA 
dau mp > gaara orn 
sin 57T,M sin ST,M 


După alte 687 de zile, Marte avea să ajungă din nou în M, 
iar Pămîntul în alt punct 7,, pentru care Kepler a găsit în 
același fel direcția și distanța 57,, în funcţie de aceeagi 
distanță SM de ln Soare la Marte. 


În acest. mod, Kepler n putut determina mai multe raze 
ale orbitei terestre în funcţie de aceeaşi distanţă unică SM, 
a cărei mărime răminea necunoscută. Așezind într-o figură 
aceste raze cu direcţiile $i mărimile lor exprimate într-o 
unitate de măsură arbitrară, Kepler a ajuns să reprezinte or- 
bita Pümintulei printr-un cere gi poziția excentrică S a 
Soarelui, El a reușit să determine astfel direcția SP a peri- 


heliului P al orbitei prin longitudinea ei heliocentrică FS, 
precum și mărimea razei a a orbitei terestre în funefie, bine- 
înțeles, de aceeasi distanță SM. 

Ca atare, el a putut lua această rază a a orbitei terestre 
ca unitate de măsură și a exprimat toate celelalte distanțe 
eu ajutorul acestei nor unități de măsură. 

Orbita aceasta nu era cea adevărată, dar împrejurarea că 
orbita een ndeváratà, eliptică, diferă prea puţin de ciroum- 
ferintá a făcut ca distanțele de la Soare la Pămînt, calculate 
cu ajutorul acestei orbite, să difere prea puţin de cele ade- 
vărate, 

Legile lui Kepler. O dată în posesia acestei orbite terestre 
apropiate, Kepler a putut inversa problema gi, plecind de 
la distanțele cunoscute (in funcţie de aceeași Su dintre 
Soare și Pâmint, a putut să 
studieze variaţia distanței de 
la Soare la Marte, 

Pentru aceasta n alex din nou T 
observaţii făcute la intervale : 
de cite 687 de zile, aga cà 
Marte trebuie să ocupe aceeași 
poziţie M pe orbita sa, iar På- 
mintul poziţii deosebite, 7, T,, 

(fig. 145.2). 

Lund, eum am spus, raza 
orbitei circulare terestre ca uni- Fig. 1.6.2 
tate de măsură, ol a calculat 
razele vectoare ST, ST, precum şi unghiul rs, Ubser- 


vaţiile i-au dat unghiurile STR și SFN. În aceste con- 
diții, în patrulaterul STMT, sint cunoscute unghiurile și 
două laturi; patrulaterul poate fi rezolvat prin mijloace 

obișnuite ale trigonometriei, Astfel, se putea determina direc- 


ţia și distanța heliocentrică SM de la Soare la Marte, adică 
o rază veetoare a orbitei martiene, 

Procedind in același mod pentru mai multe puncte ca M, 
Kepler a reușit să determine mai multe raze vectoare ale or- 
bitei marţiene. Reprezentind aceste raze pe um plan, a com- 
statat că, în cazul lui Marte, ipoteza excentricului nu este 
satisfăcătoare. După multe încercări, a ajuns lu concluzia că 
orbita planetei studiate este o elipsă. Verificind acest lucru 
și în cazul Pâmintului, el a formulat 


Legea I: Planetele descriu în jurul Soarelui orbite elip- 
tice, Soarele găsindu-se într-unul din focare. 

Mai apoi a stabilit: 

Legea Îl sau legea ariilor: Raza vectoare ce uneşte Soa- 
rele cu planeta. descrie arii egale în timpuri egale, 

Extinzind aceste legi şi la celelalte ye Kepler a ajuns 
după lungi și grele calcule a formula 

Legea III: Păâtratele timpurilor de revoluţie ale plane- 
telor sint proporționale cu cuburile axelor mari. 


Cu alte cuvinte, dacă notăm cu a, d4, äp,- a, semiaxele 
mari ale orbitelor planetelor, cu T, Tis T,,.1.,7, duratele 
lor de revoluție, avem: 


rA. Mil să nu 5S L4 = ctă, 
T. Umq.. T 1 


Întemeindu-şi cercetările pe legile lui Kepler şi pe învă- 
țăturile lui Galilei, Newton a descoperit, in 1686, logea atrac- 
ției universale gi a pus bazele mecanicii ceresti, dezvoltate 
apoi, eu atita máiestrie, de Lagrange (1736 — 1813) $i Laplace 
(1749 1827). 

"Trebuie să adăugăm că legea a Ill-a nu este riguros exactă. 
Mecanica cerească demonstrează că expresia riguros exactáü 
a acestei legi este următoarea: 


a Le a E 
T (M + mi Ti [M> m 
ai a 


ESI TEIMA m) — ......„..— TË (M4 "XJ 


unde M este masa Soarelui, m, my, Ma... sint masele plane- 


telor. 
Masele planetelor sint însă extrem de mici față de masa 
Soarelui. Planeta cea mai mare, Jupiter, are masa T din 


aceea a Soarelui, Pâmintul - , Mercur - T HR 
333 482 6 900 000 


Astfel, se vede cù neglijind masele planetare și punind 
Mo 1, legea aceunta capătă, cu foarte mare aproximație, 
formularea dată de Kepler. 


1.7. UTILIZAREA LEGII A Ii-a IN PROBLEMA 
DETERMINĂRII PARALAXELOR PLANETELOR 


Legea a II-a a lui Kepler a schimbat aspectul problemei 
determinării distanțelor planetelor. Această lege dă seminxele 
orbitelor tuturor planetelor în funcție de una dintre ele, aleasă 
în mod arbitrar, Problema revine la determinarea In unităţi 
de lungime a uneia singure dintre aceste semiaxe mari, spre 
a deduce toate celelalte distanțe din sistemul solar. 

Logic ar fi să măsurăm distanţa de la Soare la Pâmint și 
să determinăm celelalte distante în funcţie de cea aleasă ca 
unitate de măsură. Soarele fiind însă prea depărtat, nu-i 
putem aplica metoda directă de la (1.6). De aceea, aplicăm 
această metodă altor corpuri cereşti care la anumite momente 
se apropie mai mult de Pámint, iar apoi din legea a Ii-a 
a lui Kepler determinăm celelalte distante. 

În felul acesta, prin metoda (1.6) a fost determinată para- 
laxa planetei Marte în 1672 de Cassini și Picard, aflați in 
Franța, şi de Richer, lu Cayenne. Această determinare a dat 
25” pentru paralaxa planetei şi 97,5 pentru aceea a Soarelui, 
După 1881 s-a dat preferință micilor planete care, cireulind 

e orbite foarte excentrice, se apropie uneori foarte mult 
Pămint. 

De exemplu, în 1900—1901 planeta Eros s-a apropiat la 
0,12 din distanța Soare-Pámrnint. 

La opozițiile din 1900—1901 si 1930—1931 ale planetei 
Eros, Hinks și Spencer Jones au găsit: 


à, = 8',806 à, = 8",790, 


4.8. TRECERILE PLANETEI VENUS PESTE DISCUL SOARELUI 


La unele conjuneții inferioare această planetă, apropiin- 
du-se mult de Phmint, trece prin fata discului solar, Încă 
de la trecerile din 1761, 1769, 1874, 1892 a fost aplicată o 
metodă prim care, din observarea acestor treceri, sa dedua 
paralaxa solară. Speranțele puse in reușita acestei metode 
nu au fost însă implinite. În cele din urmă, metoda a fost 


părăsită. 


1.9. ALTE METODE DE MĂSURARE A PARALAXEI SOLARE 


Cum am mai spus, distanța Soare-Pămint este aleasă ca 
unitate astronomică pentru lungimi, Se înţelege, prin urmare, 
cit interes prezintă determinarea paralaxei solare, Astronomii 
nu piau cruțat forţele pentru a determina această constantă 
astronomică fundamentală pe cît mai multe și mai variate 
căi. Ne mürginim a cita citeva din metodele indirecte de 
determinare a paralaxei solare. 

Inegalitatea paralacticá a Lunii. Corpurile cereşti s-ar migea 
riguros după legile lui Kepler, dacă ar exista numai clte dou, 
izolate în spațiu. Prezența altor corpuri cerești în vecină- 
tate modifică însă, prin atracțiile lor, cite puțin misearea 
kepleriană, producind perturbațiile acestei mişcări. Aceste 
perturbații se exprimă prin dezvoltări în serii și fiecare ter- 
men al unai astfel de serii constituie o inegalitate, 

Printre inegalitățile Lunii există una numită inegalitatea 
paralactică, à cărei expresie este: 

mJ PP. sin (y — v^), 
g sin ĉe 
unde m reprezintă raportul dintre mişcarea mijlocie a Lunii 
și aceon a Soarelui, p paralaxa Lunii, Ga paralaxa Soarelui, 
iar v, t' longitudinile geocentrice ale Lunii și Soarelui. 
Observațiile Lunii permit determinarea valorii maxime : 


"pe 15 á sin p 
8 sino 
a acestei inegalităţi. Aga fiind, dacă E este dedus din obser- 


vaţii, iar p primește valoarea determinată anterior, relația 
aceasta dă paralaxa à, a Soarelui. 

Determinarea valorii numerice a cantității E este însă 
destul de dificilă. Discutarea celor mai bune observaţii a 
condus la valoarea E = 124*,969 (Brouwer, 1950), cu aju- 
tarul căreia s-a dedus, pentru paralaxa Soarelui, 

o = 8*,7925 

Inegalitatea lunară a Pămintului. Pámintul gravitează În 

jurul Sonrelui împreună cu Luna, pe care o duce după sine. 
ile mecanicii cerești trebuie aplicate nu Pâmintului, ci 

centrului de gravitate al sistemului Pămintelună, Se inte- 

lege că Pâmintul are o migcare în jurul acelui centru de gra- 

vitate, migeare din care rezultă inegalitatea lunară exprimatà 

prin: 

sin à. 


1 
E = 1,0080 rF "EC 


unde p este masa Lunii, S-a dedus astfel: 
Gs = 8",809. 


Perturbatiile planetei Eros între 1926 şi 1945 au dus pe 
Rabe la valoarea 
p = 8",79835. 


Viteza luminii, măsurată de fizicieni în km/s, şi ecuafta 
luminii, adică timpul în care lumina vine de la Soare, dau 
distanța de la Soare În Pămînt în kilometri, Se deduce sst- 
fel: 

g = 8*,801. 

Aberajia luminii, rezultată, eum vom vedea (6.2), din com» 
punerea vitezei luminii eu viteza Pămîntului, dă unul dintre 
cele mai bune mijloace de măsurare a paralaxai solare. 

n teoria aberatiei annale a stelelor se defineşte constanta 
aberaţiei prin: 
a. I AMR 
shaft + 7-2 i 
n = Q548",19 fiind mişcarea unghiulară mijlocie a Pâmin- 
tului în jurul Soarelui, a semiaxa mare a orbitei terestre, 
e == 209 702 km/s viteza luminii. Constanta k se determină 


p observații astronomice, Pînă în timpul din urmă, va- 
oarea comun adoptată pentru această constantă era 20^,47. 
Cu aceste valori se determină valoarea 

ño = 8*,803. 

În timpul din urmă, s-a constatat tendința de a se mări 
valoarea constantei k; Morgan, la Washington, discutind 
4 000 observaţii de cireumpolare a dedus k = 20*,479, iar 
Kulikov, la Pulkovo, k = 20*,512. Cu această din urmă 
valoare și cu cele dute mai înainte pentru celelalte cantități 
se deduce: 

Gs = 8",7925. 


Măsurările de viteze radiale combinate cu poziţiile diverse- 
lor planete (Venus, de exemplu), date de mecanica corousch, 
aduc de asemenea rezultate care par a se dovedi precise, 

Distanţa a de la Soare la Pămint (unitatea astronomică), 
fiind una dintre constantele fundamentale ale astronomiei, 
am socotit util a aminti mai sus citeva dintre cele mai bune 
determinări ale ncestei constante. 


1.10. DIMENSIUNILE SISTEMULUI SOLAR 


Düm in unităţi astronomice distanțele de la Soare la marile 
planete, mai precis semiaxele mari ale orbitelor acelor corpuri 


Mercur ,....... 0,38709859 Japiter ...... s. 5,202561 
Venut s.s... 0,72333162 SAID O T SI 
Pámintul ..,... 1,00000023 DrRul- «vosetevt (oa 19,21814 
Marto ...susun el 1,5236884 Neptun PITEN ES 30,10957 
PRU ENE 39,597 


Valoarea 1,00000023 dată pentru semiaxa mare a orbitei 
terestre nu este chiar 1, deoarece se păstrează, pentru constanta 
gravitației, valoarea determinată de Gauss cu elementele 
orbitei terestre acceptate pe vremea lui. Distanţa | corespun- 
de unui Påmînt fietiv, a cărui orbită este definită prin ele- 
mentele adoptate de Gauss. 

procedează astfel spre a se evita modificarea unităţii 
de măsură la fiecare nouă determinare mai precisă a orbitei 
terestre. 


2 


Noţiuni preliminare 


2.4. NOȚIUNEA DE PARALAXĂ STELARĂ. 
EXPLICAREA FENOMENULUI 


Cum am mai spus, prin secolul al treilea înaintea erei 
noastre, genialul astronom alexandrin, Aristarh din Samos, 
a avut, cel dintii viziunea limpede a sistemului nostru solar: 
Soarele nemigeat în spaţiu şi planetele cireulind în jurul lui, 
Această idee, atit de potrivnică aparenjelor, a întimpinat 
cele mai mari rezistențe. 

Luminoasele învățături ale lui Aristarh au fost punctul 
de plecare al unei acerbe dispute care a durat 18 secole, pină 
la Copernic (1473—1543), sau poate chiar mai mult, plnà la 
Kepler (1571—1630). Vorbim de faimoasa dispută dintre 
geocentristi, care susțineau imobilitatea Pămîntului în cen- 
trul lumii, și heliocentriști, adepții învățăturilor lui Ari- 
starh, 

Geocentriștii opuneau învățăturilor lui Aristarh faptul că 
stelele stau fixe pe cer, căci, spuneau ei, dacă Pămintul s-ar 
mişca în jurul Soarelui, ur trebui să vedem stelele în direcţii 
deosebite de la un moment la altul al anului. Aristarh răs- 
pundea: stelele ocupă poziții diferite dar, fiind foarte depâr- 
tute, aceste poziţii nu pot fi deosebite una de alta, 

De la începutul acestei lungi dispute s-a constatat că, Încă 
de acum 22—23 de secole, astronomii aveau noțiunea clară 
a fenomenului paralaxelor stelare. În ce constă acest feno- 
men? 

Considerăm Soarele în S și orbita pe care circulă Pâmintul 
în jurul acestui astru central. Excentricitatea orbitei este 
atit de mică, încit sintem perfect îndreptățiți a considera 


orbita terestră ca circulară. În figura (2.1.1), orbita terestră 
apare, in perspectivă, sub forma unei elipse. La diferite 
momente din an Pămintul trece prin punctele Ti: Te r 

T, și vede o stea o în direcțiile Tyo, Tys, Tyo, Tea. No: inci 
avem iluzia că stăm pe loc în T' si că, din acest punet fix T 
vedem steaua în poziţiile aparente m, Ga, Ga, 2, la extremitá- 
file segmentelor 7a,, To, To, 04, paralele și egale cu 


4 72 
7 
Pianul orbitei terestre 
Fig. 2.1.1. Fig. 2.4.2 


Tia, Te, Tae, T,o. lu aceste condiţii se intel i 
du-ne imobali în T', (fig. 2.1.2) ra ne mA race ve 
spațiu orbita 0,7,5,0,. egulă și paralelă cu orbita terestră, 
Poziţia stelei pe această orbită aparentă este diametral opusă 
celei ocupate de Pămînt pe orbita sa. Evident că orbita apa- 
rentă a stelei este circulară, aga cum, pentru simplificare, am 
presupus căi este şi orbita terestră, jar poziția aparentă a stes 
lei se mişeă în sens direct ea și Pmintul. 

Steaua fiind insă foarte depărtată, nu putem aprecia decit 
proiecția 0,5:7,5, a orbitei pe sfera cerească. Această proiecţie 
este o elipsă, numită elipsa de paralază anuală a stelei. 

Figura 2.1.1 arată că oriunde s-ar güsi steaua o în spațiu, 
există două epoci ale anului la care raza orbitei terestre este 


rpendiculară pe direcția aparentă a stelei. În figura 2.1.1 
Pamintul este figurat în 7, și T, la aceste două epoci. Dată 
fiind enorma depărtare a stelei, se vede că aceste momente 
sint separate Între ele printr-un interval de șase luni și că 
cele două poziții corespunzătoare ale Pámintului sint diame- 
tral opuse, 

Unghiul «ub care la unul din aceste două momente se vede 
din stea raza orbitei terestre este maxim gi este 
numit paralaza anuală a stelei. Prin convenţie 
se notează &. Figura 2.1.3 înfățigează această 
situație în planul STo. Numind A distanța Se 
a stelei, a raza orbitei terestre, avem: 


(244) sinâ= 2 sau în” = 2062054." 
A A 


În practică, nu se urmărește à se prinde 
^ 


numai acest moment cind 7' = 90°, ci În preajma 
acestui moment se fac multe observații care 
dau unghiul din 7. Diametrul orbitei terestre 
servește dropt bază, unghiurile din T, la cape- 


tele acestei baze, jucind rolul unghiurilor ABC 
si BAČ din fig. 1.3.1. Via. 24.3 


Observiun deci că astronomii procedează și 
ei În mod asemánütor cu geodezii: mâsoară o bază şi unghiu- 
rile făcute la capetele acesteia de direcțiile stelei cu baza, 
iar În locul paralaxei măsoară practic dublul acesteia prin 


sin fc? sin Î, sin f, 


d = m= —— -o 
T, Ts To Ta 

Procedeul rămîne, după cum am spus, acelasi eu eel de la 
(1.9), dar efte dificultăți se întimpină în astronomie și ce 
precizie trebuie atinsă în măsurări! Într-adevăr: 

Geodezii lucrează pe teren, ei îşi pot alege şi măsura baza 
in voie; mai mult chiar, își pot alege baza aproximativ de 
aceeași mărime cu distanţa de müsurat. 

Pentru stele, in astronomie nu se dispune de o bază ma- 
terinlă, ci baza folosită este un diametru al orbitei terestre; 


hd Numarul 206 265 ente numărul do secunde de arc dintr-un radian, 


3 


poziţia gi lungimea acestei baze rezultă din lungi si complicate 
teorii, din numeroase observații făcute vreme îndelungată, 
de nenumărați astronomi, iar baza lor (diametrul orbitei 
terestre) este extrem de mică faţă de distanțele pe care le au 
de măsurat. Un singur exemplu: paralaxa stelei celei mai 
apropiate, Proxima Centauri, este de 0",74.. Acensta înseamnă 
că pentru această sten, cea mai apropiată, astronomii hu avut 
de rezolvat un triunghi asemenea unui triunghi cu o latură 
egală eu 1 mm, iar celelalte de cite 275 m. Propuneţi unui 

z să folosească, în müsurarile sale, un asemenea triunghi! 

i acesta esto cazul cel mai fericit, cel al stelei celei mai 
apropiate. În ziua de azi, prin numeroase observaţii efectuate 
eu instrumente perfecționate, s-a ajuns să se măsoare parala- 
xe de 07,005. consideră, aşadar, triunghiuri asemenea 
celor cu baza de | mm și celelalte laturi de 41 km. 

Cele relatate arată dificultátile problemei și explică de 
ce primele măsurări de paralaxe stelare au putut fi făcute 
abia în 1838 și numai după ce instrumentele astronomice au 
căpătat mari perfectionári, 

Am expus aici, foarte pe scurt, metoda trigonometrică de 
măsurare a paraluxelor stelare. Am văzut dificultățile pe 
care le ridică aplicarea acestei metode. Astronomii s-au stră- 
duit secole întregi pină au reușit a misura, în 1838, prima 

ralaxă. Această muncă enormă i-a dus la descoperirea altor 
enomene astronomice, precum aberatia luminii, mutalia, 
existența cuplurilor de stele duble fizice. 

După executarea primelor măsurări, astronomii și-au con- 
tinuat munca în această direcţie. Tabelul urmâtor dă mumă- 
rul de paralaxe astfel măsurate pînă la epocile notate în 
prima coloană. 


Am M. Numern de paralaxe | Atari, entalonge 
1838 1 Bessel 

1540 3 Henderson, Struve 
1542 34 

1910 M5 

1918 800 

1924 1870 Catal, Sehlesinger. Yale 
1985 3435 + 2176 Catal, Yale + 

1952 nno 4 4821 Catal, Yale + fige 


1954 
după 1964 * 300 pe an aprox. Raportul U.A.1., Comisia 24 


Pină la Kepler și Newton, interesul pentru măsurarea 
unei paralaxe stelare consta în faptul că o asemenea măsură 
avea să aducă proba categorică pentru alegerea între rele 
două ipoteze, cea geocentrică și cea heliocentrică. Mai tirziu, 
legile lui Kepler şi Newton au impus definitiv teoria helio- 
centrică, dar astronomii au început a înțelege că măsurarea 
depărtării stelelor era rimul pas de făcut 1n studiul spațiu- 
lui populat de pareri n cerești. De aci, o stăruință $i mai 
mare pentru obținerea cit mai multor parulaxe stelare, aga 
cum arată tabelul precedent, 

Metoda trigonometrică are marea calitate de a fi În adăpost 
de orice critici, intrucit nu se sprijină pe nici o ipoteză, ci 
rezultă numai din considerații pur geometrice, Are, Însă, 
defectul de a nu putea duce mai departe de 500—600 de ani- 
umină, cu rezultate riguroase pină la 300 de ani-lumină. 
Această metodă aduce, însă, date neîndoielnice, care sint 
folosite la elaborarea multor altor metode cu care se ajunge 
la de i incomparabil mai mari, Pe drept s-a spus că 
metoda trigonometrică este trambulina de pe care ne-am săltat 
în univers, 


2.3. CĂUTAREA PARALAXELOR STELAR 


Astronomii au căutat întotdeauna să müsoare paralaxe 
stelare. Ne márginim n cita pe Copernic, care a încercat stà- 
ruitor dar zadarnic să-și verifice teoria heliocentrică prin 
vreo măsurare de paralaxă stelară. Mai eitàm pe Tycho-Brahe, 
cure afirma că stelele mu se gùsese În distante egale, fixate 
pe acea aphera stellarum firarum, pe Kepler, care afirma că 
stelele soni strălucitoare trebuie să fie mai apropiate decit 
cele mai slabe. 

Ceea ce știm despre valurile extrem de mici ale paralaxelor 
stelare (sub 2/4 secunde arc) explică prea bine de ce Inainte 
de inventarea și perfectionaren lunetei astronomice toate strå- 
duinţele astronomilor au rămas zadarnice, 

Galilei, aflind că în ultimii ani ni secolului al XVI-lea 
un olandez s inventat un instrument (ochelarii) cure mürea 
putereu vederii, s-a apucat îndată de lucru și a construit pri- 


3 — Galaxii [n univers ES 


ma MN astronomică, pe care s-a grăbit s-o Indrepte spre cer 
în ^. 

Cite frumuseti tàinuite pinà atunci s-au dezvăluit deodată 
privirilor inspiratului inventator. Munţii Lunii, sateliții lui 
Jupiter, petele solare, rezolvarea Citi Laptelui în mii ṣi mii 
de stele, fazele planetei Venus etc. etc. Co revelație pentru 
mintea cercetătorilor naturii, această minunată invenție a 
gindirii omenești. 

Minunatele descoperiri făcute de Galilei cu luneta sa, fru- 
musetile cerești pe care le-a arătat el omenirii au contribuit, 
poate mai mult ca orice, la descătușarea cugetârii omenești 
din jugul retrograd al învechitelor teorii aristotelice. Putea 
inchizitin să le susțină prin cumplitele sale persecuții; acel 
Magister dixit nu mai găsea ascultare, Omenirea fpi chuta 
alte drumuri, 


23, PERPECȚIONĂRILE LUNETEI ASTRONOMICE 


Dar micuța lunetă a lui Galilei cerea perfecționări tot mai 
multe şi mni mari. Prima perfecționare se datorește lui 
Auzout și celebrului Picard, care au avut ideea de a fixa în 
planul focal al lunetei un retieul de fire fine care împreună 
cu centrul optie al obiectivului definesc precis linia de vizare. 
Picard a construit de asemenea un retieul eu fire mobile, ale 
căror deplasări eran mâsmrate printr-un surub mierometric. 
Astfel, s-a deschis era măsurărilor micrometrice, Precizia 
observațiilor astronomice trecea de la cele 1'—2', obţinute 
de celebrul Tycho cu alidadele sale, la 1”, chiar mai departe, 

Winelnteles că noile mijloace de lucru au fost cu preelidere 
utilizate în cântarea paralaxelor stelare, Gelebrit astronomi 
ca Picard, Cassini, Hooke, Roemer, Maraldi, Manfredi, Brad- 
ley, La Caille, W. Herschel $i ulti aliis sm popucat intens 
de lueru, dar rezultatele intirziau să se arate favorabile. 

Toate aceste mari stráduinte nu au rămas Însă inutile. 
Am mai spus că observațiile făcute pentru chutarea ascunselor 
paralaxe au înlesnit descoperirea altor fenomene astronomice. 
Astfel, Bradley a descoperit aberația luminii (1727), despre 
care voim vorbi mai departe, iar la 1748 a descoperit nutaţia. 


În căutarea asiduă a unei paralaxe stelare, Galilei a propus 
sh se aleagă cupluri de cite două stele apropiate, una mai 
strălucitoare, alta mai slabă. Steaua mai strălucitoare avea 
multi sorţi de a (i mai apropiată de observator decit cealaltă, 
Era de așteptat ca fenomenul paralaxei să fie sensibil la cea 
dintii stea, să o deplaseze din loc, pe cind cealaltă (cea mai 
slabă) să rămină nemiscatá. Naportindu-se prima stea la 
cea de-a doua, se spera să se pună mai ușor în evidentă 
mișcările paralactice ale primei stele. Acesta constituie prin- 
cipiul máanrürilor diferențiale. Utilizind aceste recomandări 
ale ilustrului învăţat italian, W. Herschel a catalogat cupluri 
de. stele duble și à descoperit astfel aşa-numitele binare fizice, 
cure circulă una in jurul alteia după legea atracției universale, 

Mai putem aminti că observațiile leute. pentru măsurări 
de paraluxe stelare au condus pe Peters la studierea variației 
latitudinilor terestre (1843). 

Fără a intra în detalii, ne mărginim a aminti numai că 
pentru măsurarea paralaxelor stelare se fac atit măsurări dife- 
rențiale, prin raportarea unei stele cu paralaxă sensibilă la 
alta cu paralaxa insensibilà (recomandarea lui Galilei), cit 
şi măsurări absolute; se fac atit observaţii vizuale, cit și 
fotografice, acestea din urmă fiind aproape exclusiv folosite 
în ziua de uzi. 


2.4. DEFINIREA UNOR UNITĂŢI DE MĂSURĂ PENTRI 
DISTANTELE CERESTI 


Pentru depürtàrile corpurilor din sistemul solar adoptim 
ea unitate de lungime semiaxa mare a orbitei terestre, Cea 
mai mare paralaxă cunoscută, aceea a stelei Proxima Centauri, 
este, cum am mai spus, de ciren 0*,75. Formula (2.1.1) dà 


pentru à = 149 DOO 000. km 
&” — 0*,75 — 206 265 99 909. 
A , 


de unde 
A zu 41:109 km = 41000 miliarde de km. 


În unități astronomice, depărtarea acestei stele este 


A se 290365 — 275020 ua. 
0,75 


:* 


(pentru steaua oea mai apropiată!), 

Chiar în unităţi astronomice, depărtările stelelor se exprimă 
prin numere mult prea mart, De aceea, au fost definite alte 
unități de mâsură pentru depârtările stelelor, 

n unități astronomice, punind a = 1 in formula (2.1.1), 
avem 
Ad a 200.205 
"IN á à i 
6, &” [iind paralaxa stelei exprimată în radiani gi în secunde 
de are. 

Parseeul este depărtarea unei stele fictive care ar avea 
paralaxa à" = 1”. Valoarea parsecului în unităţi astrono- 
mice este aşadar depărtarea stelei cu &" = 1*, calculată 
cu formula (2.1.1) pentru. &* == 1. Găsim astfel 


| parsec — A, (a stelei cu 6” = 17) = 206 265 u.a. 
sau, notind prescurtat parsecul prin ps, unitatea astronomică 
prin u.a, 

1 ps = 206 265 u.a. 
Un număr Apa. de unităţi astronomice este exprimat in 


parseci printr-un număr de 206 265 de ori mni mic. Avem 
ugadar: 


A Aua LI 206 265 1 
dull" ceni "C^ PIU NI T 
206 265 206 265 e e 
ELAN 
(2.4.1) Ap =t, 
e 


Anul-luminà este drumul străbătut de lumină in timp de 
un an. 


Notind cu e viteza luminii, n numărul de secunde dintr-un 
an și a raza orbitei terestre, avem 


1 an-lumină = n:c km = 9,5463: 10"? km. 
Unitatea astronomică fiind a, avem 


1 al = un, = 63 30M. ua. 
“a 


unde 
a= 149 500 000 km, n= 31 5569265, c= 299 772 km/s 


şi fiindeñ, aşa cum am văzut, 1 ps = 206 205 u.n., deducem 


KD m 200.305 9,20 sau (a. pi. 


tal, 63 304 3,26 


Depărtarea stelei, exprimată în ani-lumină, este prin ur- 
mare 


A, = 3,26 Aps 
sau 


(2.4.2) Aaa mi 


Depârtările stelelor, exprimate În unităţi astronomice sau 
în ani-lumină, depind de valorile pe care le atribuim semi- 


axei mari a orbitei terestre și vitezei luminii, Erori miei 
săvirşite în evaluarea cantităților a şi e pot duce la orori 
hn mari În evaluarea enormelor depărtări ale stelelor, 
Parsecul este însă un număr farà dimensiuni, prin urmare, 


independent de æ și e. De aceea, parsecul reprezintă unitatea 
fundamentală pentru măsurarea depărtărilor stelelor. 


Să mai dăm următoarele relaţii: 
4 ps = 30 837 000 000 000 km = 39,837 Xx 10 km —3,26 a.l, 


1 al. = 94,071 x 10" km = 6,33 x 1052.2. 


2.5. ANALIZA SPECTRALĂ 


Pe ln 1610 Galilei a îndreptat prima lunetă astronomică 
spre cer, la 1780, W. Herschel a pus în serviciul științei 
primele telescoape mari, iar în 1810 Fraunhofer a imaginat 
primele tipuri de spectroscoape, dind științei unul dintre 
cele mai puternice instrumente de cercetare. După inven- 
taren și perfecţionarea fotografiei (Nicéphore Niepee, 1814, 
Daguerre, 1839, Legray, 1851, Gaudin, 1861), fizicienii n-au 
Intirziat să construiască și spectrograle, Studiul stelelor cu 
ajutorul acestor instrumente a adus imense servicii astrono- 
miei, creând acea minunată ramură a acestei științe, astro» 
fizica, 

Caracteristicile spectrelor stelare dau cele mai prețioase 
dute asupra stelelor, lată cîteva constatări, de mult formulate 
(in timpul din urmă li s-au adus unele completări), care înfă- 
figenzh, în mod simplu, intuitiv și clar ceca ce ne poate da 
analiza spectrală, adică cercetarea astrilor cu ajutorul spec- 
trogralu lui. 

— Un spectru continuu relevă prezența în sursa luminoasă 
a unor corpuri solide incandescente, chiar a unor lichide sau 
gaze supuse la mari presiuni. 

— Întinderea spectrului spre violet și poziția maximului 
de radiație în spectru relevă temperatura sursei luminoase. 


— Prezenţa unor linii strălucitoare (linii de emisie) relevă 
existența unor gaze monoatomice sau vapori incandescenti. 

— Prezenţa linilor obscure (linii de absorbție) relevă in- 
terpunerea Între sursă şi observator a unor gaze sau vapori 
mai reci ca sursa; dimpotrivă, dacă acele gaze sînt mai calde 
ca sursa, apar linii mai strălucitoare ca fondul spectrului. 

Fizica explică aceste precizări prin fenomenul excitării 
termice sau electronice a atomului. 

— Fiecare corp simplu este caracterizat prin anume linii 
spectrale grupate în serii bine definite. 

— Deplasarea liniilor în spectru, Îngroșarea sau dublarea, 
triplarea lor, estomparea lor pe margini ete. relevă anume 
stări fizice sau de mişcare ale sursei luminoase. 


Radiațiile luminoase sint constituite din unde de lungimi 
foarte mici şi de culori deosebite. lată citeva date 


Ultraviolet Ne ac. 2 000 À Galben se usa vene 5 700 Å 

3 506 Roşu 6 500 
Violet extrem $ 0600 Roşu extrem 7 200 
Albastru 4 900 Iniraroga 12 6000 
Verde 3 000 


În acest tabel, lungimile de undă ale radiațiilor sint. date 
în unități Angstróm (1 Å = 10% em). 

Ochiul omenese nu percepe decit radiațiile de Ia roşu plnà 
la violet, placa fotograficà de la albastru la ultraviolet, dar 
poate fi sensibilizatà şi pentru alte culori, 

Nici ochiul, nici pluca Totografică nu sînt deopotrivă de 
sensibile la toato radiaţiile; maximul de sensibilitate al ochiu- 
lui este în galben, pe la 5 700 Å, al plăcii fotografice în al- 
bastru, pe la 4 200 Å, udică și ochiul și placa au sensibilitate 
selectivă, împrejurare care ridică mari dificultăţi, Fizicienii 
au construit. bolometrul, aparat care, cu mare aproximație, 
este deopotrivă de sensibil Apre culorile. Acest aparat Însă 
nu este sensibil decit la surse luminoase destul de puternice. 

Spectrele stelelor pot. prezenta: 

un fond luminos continuu, 

linii strălucitoare (de emisie) sau obscure (de absorbtie), 

bande mai mult sau mai puţin largi. 

Notind cu à lungimea de undă, cu T perioada undei, eu 
e viteza luminii, cu A frecvența ondulatiei, avem: 


(2.5.1) Am eT Nw Su, 


2.6. PRISMA OBIECTIV 


În locul spectrografului, în astronomie se întrebuințează, 
de multe ori, prisma obiectiv, adică o prismă așezată în fata 
obiectivului unei lunete fotografice. 

Acest sistem optic nu dă decît un mie spectru, dar dă un 
asemenea spectru pentru toate stelele destul de strălucitoare, 


ale căror imagini sint prinse în cîmpul plăcii fotografice, 
ceca ce constituie un imens avantaj, întrucit, pe o singură 
plucă se pot ova multe zeci de spectre care sint studiate pe 
indelete în laborator. 

Cu prismá-obiectiv s-a întocmit, la Harvard. College, 
celebrul Henry Droper Catalogue, care merge pină la magni- 
tudinea 11, permitind clasificarea spectrală a stelelor, 


2.7. REȚEAUA OBIECTIV 


Fraţii Henry, de la Observatorul din Paris, au imaginat 
un dispozitiv constituit dintr-o rețea de fire metalice paralele, 
eehidistante. Asezind o asemeneu rețea în faja obiectivului 
lunetei se obţine pentru liecare stea cite o imagine centrală, 
iar de-o parte si de alta, cîte o serie de spectre de difracție de 
diferite ordine. 

Rețeaua obiectiv nu dà spectre amănunțite, ci (după dis- 
tanta. dintre firele rețelei) spectre chiar atit de scurte, încît 
pot fi asimilate imaginilor stelare. Vom reveni mai 
asupra cercetărilor (mai cu seamă de fotometrie) ce se fac cu 
asemenea rețele. 


2.8. EFECTUL DOPPLER—FIZEAU 


Pe la 1843, savantul ceh Doppler a atras atenţia asupra 
efectului ce trebuie să aibă mișcarea de apropiere sau de depăr- 
ture dintre sursa luminoasă şi observator; anume, spunea 
Doppler, eiud sursa se depărtează, ondulatiile ei, emise la 
intervale de timp constante 7, trebuie să ne ajungă mai rar, 


cu o frecvenţă mai mică, eu o lungime de undă A mai mare, 


prin urmare eu o culoare împinsă spre roșu; cind sursa se 
apropia, efectul este contrar, o schimbare de culoare spre 
violet. 

Astfel înfățișat (schimbare de culoare), fenomenul era insen- 
sibil în cazul aștrilor ce puteau fi studiati atunci și a trecut 
nerelevat, În 1546, Fizeau a arătat că efectul mișcării este 


sensibil în măsurarea lungimilor de undă: cînd craște distanţa 
dintre sursă şi observator, crește și lungimea de undă, liniile 
P se deplasează, măsurabil, spre roșu; cind acea distanță 
pa deplasarea liniilor este inversă, spre albastru, 

Să notăm p viteza cu care se schimbă distanța dintre obser- 
vator și sursă. Să considerăm fig. 2.8.1 în cazul creșterii 
acestei distanţe și fig. 2.8.2 în cazul descreșterii. Avem astfel 
două cazuri: 

1. Sursa mobilă, observatorul fix. La un anume moment, 
sursa, ghaindu-se în S (für. 2.8.1), emite o undă de lungime >, 


A —————————— oe 
i oaan o- 
Toge X A o 
Fig. 2,8.1 


de perioadă 7, Unda se indreaptă spre observatorul O cu viteza 
e a luminii. În intervalul de timp 7, pină să fie emisă un da 
următoare, unda considerată ajunge în A la distanța SA = 
= à — eT de punctul 5 în care a fost emisă; în același inter- 
val de timp sursa se mută din § în S', străbâtind drumul 
S'S -— pT. 

Cele două unde, ca și cele care urmează după ele — mer- 

d toate cu aceeași viteză c — rămîn una față de cealaltă 

distanţa invariabilà SA = pT +cT = {c +p) T= À' și 
trec una după alta la un interval de timp constant 7” = IM æ 


= [! + ^ T, așadar cu perioada aparentă T" si cu lungimea 
de undă aparentă À' cel” = |! E 2) X, linia spectrală cñ- 
" 
pătind o deplasare (d) = A" — A. 
Pa yi 7 mm (042. m [taia 
(28.4) (d= : À şi avem 7 [! ; er, à [1 M 
2. Sursa fiză, observatorul mobil. La un moment dat, obser- 
vatorul, găsindu-se în O, primește o undă; la acelaşi moment 
unda următoare se află în A la distanța AO = eT = à. 
După intervalul de timp T, a doua undă ajunge în O, dar nu 


u 


mai găsește observatorul acolo, căci acesta, fiind mobil, 
trebuie să mai treacă un timp 7” pentru ca a doua undà, mor- 
gind mai departe, să-l ajungă în O*. În acest interval de timp 
T” observatorul a făcut drumul 00" = pT”, Pentru observa- 


A T SR St, L^ T 
EN Saer "e ge 
Fig. 2.8.2 


torul mobil, a dona undă urmează pe prima la distanţa A0*— 
= À" și avem: 


À cT^ = eT 4 pT” de unde, T* — 1 T. 


Pentru observatorul mobil unda are, a$adar, lungimen 


aparentă à”, 


. 1 LI 
A p Lid 
"ar id : A, 
e 


LJ 


iar linia spectrală capătă o deplasare (d2)" = A“ — à 


Ê 
(2.8.2) (dà)' =- LATĂ şi avem T” = == at T, 
i— Ê pese «i 
e e 
TEX P 
PI | 


S-ar putea ca acest fenomen să me dea posibilitatea de a 
deosebi cazul mișcării sursei de acela al observatorului, De 


fapt, însă, alară de cazul galaxiilor depărtate, raportul t este 


foarte mie, așa Incit scriind: 


(42) miră LL +” + ep 


pi neglijind € regăsim (2.8.1). 


Fenomenul nu poate pune în evidență prin măsurări decit 
starea de mișeare relativă dintre observator şi stea; nu poate 
preciza care dintre cele două corpuri, sursa sau observatorul, 
se mişcă. Ne aflăm, așadar, în fata unei relativitáti, dar numai 
aproximativă, întrucît este valabilă numai cită vreme obser- 


vatiile neputind fi destul de precise, cantitatea A este negli- 
jabilă. 

Problema se pune în același fel ca și în cazul fenomenului 
aberatiei anuale: după teoria clasică, constanta aberajiei 
ar trebui să fio mai mică pentru stelele din direcția în care se 
mișcă Soarele (apex) decit pentru cele din direcția opusă (anti- 
apex). Apare aceeagi relativitate aproximativă, datorită lip- 
sei de precizie a observațiilor. 

Vom reveni mai departe cu oarecare amünunte asupra 
acestei probleme. 


2,9, CONTRACTIA LOSGITUDINALĂ A MATERIEI 
ÎN DIRECȚIA MIȘCĂRII. FACTORUL LUI LORENTZ 


Fizicianul olandez Lorentz şi-a pus Însă întrebarea dacă 
relativismul constatat se datorește numai lipsei de precizie 
a observațiilor sau este riguros, cu alta cuvinte, dacă nu tre- 
buie considerat ca un principiu fundamental al științei, 
Pentru explicarea acestui principiu, Lorentz a introdus ipo- 
teza contracției materiei în sensul mișcării, 

Considerăm cele două expresii (2.8.1) si (2.8.2) 


Ms [! +E)» Mas : = 


À. 


a js! 


În epe et sursa fiind în mișcare, materia ei este con- 
tracta sensul mișcării într-un raport k, încit lungi 
undei pe care o emite nu este 2, ci kà; died deci iain 


T. [i tpe. 


În al doilea caz, observatorul fiind în mișcare, unitatea sa 
de măsură este contractată în sensul mişcării, în același 
raport k. Lungimea de undă rămine nealterată, dar observa- 
torul, müsurind-o cu o unitate de k ori mai mică decit în cazul 
în care ar sta pe loc, găsește pentru lungimea ei nu valoarea 
adevărată, ci valoarea x! astfel ineft 
Nu aie „Ari 

ERA 


Punind condiţia ca X’ = X", obtinem: 


L tina 
dm RAT) k" 
€ 


care reprezintă factorul de contracție longitudinală al lui 
Lorentz. 
Avem astfel: 


Nm N e fă 
de 
LU 
şi deplasarea liniei spectrale 
(2.9.1) mia). 
Li 4 c : 


aceeași în ambele cazuri. 


Dacă neglijüm f , gāsim dă =Ë), valoarea dată de for- 
mula teoriei clasice sau 
(2.9.2) ee. 


Cum afară de cazul exceptional al galaxiilor depărtate 
p este destul de mic, măsurind dA în spectru, putem determina 
prin (2.9.2) viteza radiali p. Această viteză este dată în km/s, 
ca și viteza luminii. Vom reveni mai departe, în partea con- 
sacrată relativității, asupra modului cum trebuie înțeleasă 
această contracție a materiei, 


2.10, MIŞCĂRILE PROPRII ALE STELELOR 


Pînă la începutul secolului al XVIII-lea s-a crezut cu per- 
sistentá că stelele stau nemigcate pe sfera cerească; de nici 
şi numele lor de „fixe“. Această fixitate a fost pusă la îndoială 
de Halley pe la 1718. Vestitul astronom, comparind observa- 
tiile lui Flamsteed asupra stelelor Aldebaran, Sirius și Are- 
turus cu observațiile anterioare ale astronomilor alexandrini, 
a găsit discordante care i-au dat ideea posibilității unor mip- 
sări proprii ale stelelor. Mai tirziu Cassini, la Paris, a demon- 
strat existența acestor mișcări proprii. 

De atunci, noţiunea de mişcare proprie a mers tot preci- 
zindu-se, așa încît W. Herschel și-a putut pune problema deter- 
minării acestor mișcări servindu-se de materialul imens de ob- 
servaţii ce se adunase în vederea măsurării paralaxelor stelare. 
Mai mult, şi-a pus chiar problema determinării mişcării Soa- 
relui, ajungind la concluzia că acest. astru are o mişcare proprie 
spre steaua t Hereule, astfel nett un observator așezat în Sirius 
ar măsura, pentru Sonre, o mişcare proprie de 1*,12 pe an, 

Mişcarea proprie a unei stele este unghiul sub care se veda dru- 
mul străbătut de acea stea în timp de un an. Dat fiind marea 
slepărtare a stelelor, putem raţiona ca şi cum ne-am alla chiar 
în Soare. Mișcarea proprie se notează eu p, cantitate erpri- 
mută în secunde de arc pe an. 

Numim mişcare proprie (n ascensie variația anuală p, a ascen- 
sici drepte a stelei; numim mișcare proprie în declinație varia» 
fia anuală ua a declinatiei stelei. 
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Fie, In fig. 2.40.1, Oy planul ecuatorului, OP axa lumii, 
a o stea, Po meridianul stelei, co, paralelul ei. În timp de 
un an mișcarea proprie deplasează steaua din a în a, în lun- 
gul arcului de cere mare co” = u. Componentele acestei miş- 
chri proprii s, după paralel şi meridian sint: 


(2.10.1) an, = 15g, cos d, O0, = Ra 


Fig, 2,10.1 


deoarece, w fiind centrul paralelului stelei, 3 declinajin ei gi 
Va mişcarea proprie in ascensie (exprimată In secunde de timp 
ca și nwcensia), raza paralelului stelei este cos 8, iar factorul 
15 serveste la transformarea secundelor de timp în secunde 
de are, lntrucit arcul de 1* valorează 15". 

Mişcările proprii fiind foarte mici, putem confunda arcele 
95', 604, OO, cu lungentele lor, le putem considera ca 
mente elementare de drepte, ca vectori și, prin urmare, 
putem com pune după regula paralelozramului. Aşa fiind, avem 


(2.10.2) u = (15 pu casă) F (ua), tg n = 15 E cos 3, 
unde x = 6,06 . 

Se înţelege că, compunind mişcarea proprie u sau cele două 
componente ale ei cu viteza radială o (2.5), găsim viteza 
stelei în spaţiu. Ne lovim însă de o dificultate: g este expri» 
mată în km/s, pe cînd 15 p, cos 9 și us sint exprimate în "'/an. 
Spre a avea viteza V a stelei în km/s, trebuie să transformám 
a şi componentele sale tot în km/s. 


Fig. 2.10.2 Vx 


Știind că anul are n = 31 556 9177, că unitatea astrono- 
mică are a = 149,5 10° km şi că distanța stelei A = = pa- 
ralaxa ei © fiind exprimată în radiani, avem pentru viteza v 
a mişcării proprii: 

1.) Amt 1 
m 206 265 n 2062658 nö” 


paralaxa &” fiind exprimată în secunde de arc, iar & in ra- 


»" 


diani, Cu valorile numerice date mai sus pentru a și n găsim 
în km/s 


t 6,74 E, sa = 15 “icon 8 mm 71,10 85 cos 3, 
(2.10.3) = pă i 
Ta = 4,74 7* 
E 
iar pentru viteza liniară a stelei 
(2.10.4) Va Vii VAI. 


În tabelul de la (2.11) prezentăm mișcările proprii ale ettor- 
va stele care au asemenea mișcări mari, 


241. CĂUTAREA MIŞCĂRILOR PROPRII. 
PROCEDEE STEREOSCOPICE 


Se înţelege că mişcările proprii se determină compar Îndu-se 
pozițiile stelelor date de cataloage stelare întocmite la mari 
intervale de timp. Dar determinările de felul acesta cer o 
muncă asiduă gi îndelungată. De aceea, s-au imaginat felurite 
aparate cu ajutorul cărora să se poată descoperi și măsura 
repede mişcările proprii. 

Este clar că, dacă se compară două elige făcute asupra 
aceleiaşi regiuni cerești, la du epoci deosebite, stelele care 
au mişcări proprii se deosebesc de eelela]te prin faptul că nu 
ocupă, pe cele două clișee, aceleași poziții față de ansamblul 
stelelor 

Pentru înlesnirea comparării a două asemenea cligee s-au 
imaginat diverse dispozitive. Cităm stereocomparatorul. Două 
obiective sint aşezate în faţa celor două clișee de comparat, 
Imaginile date de cele două obiective sint suprapuse într-un 
ocular unie prin reflexii pe nişte prisme cu reflexio totală, 
dispuse ea într-un telemetru. Dind fiecărui clișeu o poziţie 
convenabilà în planul său, putem face ca imaginile stelelor 
fürh mișcări proprii să se suprapună în ocular. 

Dacă în cimp există stele cu mișcări proprii, imaginile 
acestor stele nu se mai suprapun şi dau un efect pronunțat 
de relief. Ca atare, este destul să se deplaseze cele două cligee 
prin faja ocularului, pentru a descoperi stelele cu miscári 
proprii. În unele aparate de acest fel este instalat un dispo- 


iti h și de alternativ cele două clișee. 
imaginile rara f pr proprii au atunci rapide oscila- 

u t scăpa ochiului. 1 Jj ' 
ET în felul E tu: se determină mișcările proprii cu ajutorul 

erechilor de clișee făcute la intervale de 15—20 de ani cel puţin, 
; Se cunose în ziua de azi un număr considerabil de mișcări 
proprii. Numai Eigenbewegungs- Lexikon al lui Schorr conţine 
TE tabelul urmhtor dám ca exemplu citeva dintre cele mai 
mari mișcări proprii, 


DATE PRIVITOARE LA CITEVA STELE APROPIATE 


Stelo | My wr] 4 My a e | 
: i | rio Viu: A Mes et 
Soarel 26,4 | 60 43 | 
rrarena? A 08| Gs | 07261) 42| 3%68|— 22 
1.7 | Ki 61 
Sr TEE | 154, $8 Proxima 
inl A 9,7 | M5 | 063! 183 | 10:0 | —110 
u | 
Lalande qel m | o| 107! 458| — 57 
mim a | | 
L TUR A | 125 | Me | 0410. 156| 356, + 3 
y ^r | ri 16.8 asal — 20 

h 13.5 | Mia | anal 16, sil- 
ke auda ARIES —L6 A 0,3551] 13 133, — 8 Pre 
a Canis Minoris B | *3 14 | 10,0 Im 
Ross 154 i1 | Mae | 0350) 13/5 — 0,07 
Hos 948 13.2 | Mà oan 144 | bb | 
L 7846 123 Móe 02315] 148 | 3,97 
e Eridani 38,Ko | 6305  Á6&2| «7| Ih 
a Canis Minoris A 06 | F3 | 6,205 2,9 125| — 3 Procyon 

inoris Ii | 10.8 13,2 

rip eie ^ | &4 Kò | Osul 79| 522 — & 

2 o 63 | Kô 8,6 | 

& w^ | Sul 1 


Notațiile A. B, C, după numele unei stele, indică steaua 
principală (A) ti cele secundare (B, C). 


242. CLASIFICAREA SPECTRALX A STELELOR 


Pe la 1868, părintele Secchi a av intii i 
M. 2 ut cel dintii id . 
tn na Perche ai culorile lor. Nu ne vom die scele n 
i propuse, vom nota numai că toli ast ii 
— au propus asemenea clasificări au înțeles A eh abai 
să urmeze, ea principiu călăuzitor, legea de evoluție a stelei 
şi Ls , ule ta apr ea ucestei legi iod 
roblema clasificării spectrale a stelelor a primi 
vard Y soluție acceptată de toti astronomii, A ajrore 
Și azi la baza tuturor cercetărilor de astrofizică. Abia In ulti- 
mit ani s-au început, la Paris și la Yerkes, lucrări in ved 
Dp rann alte clasificăra, É € 
In clasificarea barvardiană (datorită lui Pi i 
ming, Miss Haury si mai cu seamă lui Miss oim Jod 
se următoarele mari clase sau tipuri de spectre. stelare: 


5 
0O—B—-A—-F—G—K-—M 
R-N 


Inaintea clasei Ose mai i 
eiOs 1 introduce elisa W ast — 
oni împărțite si ele în două tipuri, WC i NC bata 
clusă este împărţită la rîndul său în cte zece subclase dese 
- prin rem 0,1,2,3,4,5,60,7, 8.9 ni 
Lucrările de clasificare, executate la H 
ser eig stelare, au durat ani de zile ipsi re s = 
dilicate. Împrejurarea aceasta expli i i 
cara -a e "n literele ce deme sal gr e: 
nele clase O, B, A chiar şi F conţin stele foarte i 
A LI t * ca 
progre ys m puţin calde, celelalte conțin stele şi aie pa 
pe ve M Loos ag esa variază sistematice cu clasa, 
i roşu. Pentru aceste motive s- 
în oput că primele clase contin stele ndi tir eee ME 
trino. Cu timpul, s-a constatat însă că există, de pildă 
Boc stele roșii tinere, iar altele bütrine. Nu 
aceea, s-a renunțat la numirile de stele ti i 
— și au fost adoptate numirile de clase par duse 
pos DE e: ogari egre nu În timp. £ 
; : e ce urmează, foarte tsi 
dintre caracteristicile esențiale xax td, RA — 


W și O: linii de emisie ale heliului ionizat predominante. 

B, numite pină în timpul din urmă stele cu beliu: linii ale 
heliului neutru, cele ale heliului ionizat incepind a pierde 
din importanță. 

A, numite pînă în urmă stele eu hidrogen: liniile heliului 
nu mai apar; apar însă linii ale metalelor ionizate, mai eu 
seamă ale calciului; apar și linii ale hidrogenului. 

F, numite pină în urmă stele cu calciu: intense linii ale 
calciului, cele ale hidrogenului continuă a se slăbi; apar 
titaniu și fier o dată ionizate, 

G, tipul solar: numeroase linii metalice, mai persăstă hidro- 
genul — din ce în ce mai slab — în linii visibile cuprinse in 
lărgimea liniilor metalice. 

K, tipul petelor solare: linii ale hidrogenului, heliului gi 
calciului ionizat. 

M, stele cu oxid de titaniu: apar corpuri compuse ca oxidul 
de titaniu în bande albastre $i verzi; liniile H, K ating maxi- 
mul de intensitate. 

8, eirca 30 de stele: bande de oxid de zirconiu; aproximativ 
20 din aceste stelo sînt variabile eu perioade DM şi, la maxi- 
mul de strălucire, prezintă linii de emisie ale idrogenului, 
fierului $i fierului sonizat. 

R, N, stele carbonate: bande ale carbonului, ale hidro- 
carburii CH $i ale cianogenului. Aceste bande sint in general 
degradate spre violet, 

re a se indica $i alte caracteristici ale spectrelor se mai 
întrebuințează: 


prefixele: o—desemnind stele supragigante, g — gigante, 
d — pitice, 

sui mele: n — desemnind aspect nebulos al liniilor, s— aspect 
fin, e - linii de emisie, v—spectru eu variaţii datorite altor cauze 
decit fenomenului Doppler-Fizeau, p particularităţi deose- 
bite, i—fenomene deosebit de pronunțate, k — linii staționare 
datorite unui strat de gaze imobil, interpus între observator 
şi sursa mobilă. 

Vom reveni mai departe asupra paralelismului dintre ela- 
sele spectrale, temperaturile, precum gi culorile stelelor. 
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2.13. VOTOMETRIE. MAGNITUDINI APARENTE 


Ochiul omenesc este și el un instrument fotometrie mult 
— sensibil şi mai p decit s-ar părea. Cu ochiul liber au 
clasat astronomii eleni stelele (evident pe cele vizibile eu 
ochiul liber) in șase mari clase: ap "e dorsa ,6. Se 
va observa, că mărimea stelară creşte cind strălucirea descrește. 

Această clasificare se păstrează și in ziua de azi, și cu nju- 
torul lunetelor si fotografiei a fost extinsă pînă la mărimea 
23. Se caută să se ajungă și mai departe. 

Deoarece cuvintul mărime aduce în minte noţiunea de di- 
mensiune, spre a se evita orice confuzie, după hotăririle 
Uniunii Astronomice Internaționale »-n adoptat termenul 
de magnitudine. 

„În fizică se dau numeroase definiţii, foarte precise, pentru 
dilerite cantități ce servese la măsurarea energiei emise de o 
sursă luminoasă gi a energiei primite de un aparat de mäsu- 
rüri fotometrice. Nu vom insista asupra acestor definiţii. 

Cind în secolul trecut au inceput a fi construite fotometre 
stelare, s-a constatat că strălucirea /,, a unei stole de magni- 
tudinea m este de 2,5 ori mai mare ca aceea a unei stele de 
magnitudinea m +1, asa încât d 2,5 1,4. Deoarece 
in această perioadă începenu măsurările precise de magnitu- 

dini şi cum log 2,512 = 0,4, după propunerea lui Pogson 
s-a luat hotărirea de a se institui o nouă seară de magnitu- 
dini, Dacă notăm eu iy magnitudinea stelelor de strălucire 
lẹ şi m magnitudinea stelelor de strălucire 7, avem 

LA ti 

dm Mire mm) sau log le — log] = — 0,4m, +0,4m 


sau Încă: 
(2.13.1) m= — 2,5 log 1 +A, 
unde: 
A = m, + 25 log JI, = c-t&. 
Dacă alegem me = 0 pi Jy — 1, güsim A 0 şi obținem: 
(2.13.2) m= —25 log | sau Z= 1(r*4", 
Relația (2.13.1) «au (2.11,2) reprezintà formula lui Pogson. 
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245. INDICE DE CULOARE 


Dar atit ochiul omenese, ott și placa fotografică au sensi 
bilităţi selective cu maxime de sensibilitate In galben și În 
albastru, iar stelele au și ele culori diferite. Măsurată cu un 
fotometru fotografic, magnitudinea unei stele va avea o valoare 
m, diferitá de cea pe care am găsit-o cu un fotometru vizual, 
notată m,. Diferenţa 


(244.1) IC = m, —m, 


indt culoare. uL 
n ni e “bună corespondenţă între magnitudinile 
fotografice și cele vizuale, s-a hotărit ca scara de magnitu- 
dini fotografice să lie astfel instituită, încît să avem m, = m, 
pentru stelele de clasă spectrală A2. Pentru aceste stele avem 
evident IC = 0. Pentru celelalte clase spectrale, scara de 
magnitudini fotografice este In așa mod stabilità, incit indicii 
de culoare să aibă valorile din tabelul urmátor: 


.— 


———Á—— 
[S [n[]n] «19 xo | xe Mo 


3 «6,9 «145 [41,5 1,47 Ir 
t3 9 [105 130 (šas io 


e| » | » | ao 


031| eon 
-—95 | 00 


Ic 
, 


942 
-15 


416 | -20 aa 


Se foloseşte uneori o variabilă convenţională s pentru de- 
semnarea claselor spectrale. Această variabilă este legată de 


indicele de culoare prin relația: 
(2.44.2) IC = 0,42 s. 


Tabelul de mai sus este întocmit în ipoteza unui paralelism 
perfect între clasele spectrale şi indicele de culoare sau varia- 
bila s. Cu toato acestea, trebuie să observăm cá definirea indi- 
celui de culoare a fost făcută stabilindu-se în mod conven- 
tional și arbitrar magnitudinile fotografice, pe cînd clasele 
spectrale rezultă dintr-o clasificare stabilită după anumite 
criterii, convenţionale întrucitva gi ele, dar totuși nu În mod 


absolut, Paralelismul presupus în tabelul d 

nu [ie riguros exact; de fapt nu este perfect. Dacă E LE 
corelatia dintre clasa spectrală si variabila s, riguros propor- 
pională indicelui de culoare, graficul nu relevă o dreaptă care 
2 per ata cazi — paralelism perfect, ei o curbă. Mai trebuie 
duet că deosebirea dintre gigante și pitice aduce şi alte 


2.15. MAGNITUDIN] BOLOMETRICE. INDICE BOLOMKTRICG 


Cele mai bune magnitudini sint, evident, cele 

" màs 
bolometrul. Acest aparat fiind însă best ws şi PR neni. 
bil nu poste fi utilizat decit in cazul stelelor strüluci- 
toare. Un indice bolometric BC, definit prin: 


BC = m, —m, 


Serveste la transformarea magnitudinilor vizu , 
ini Y ale T" 
tudini bolometrice. In magni 


Explicații mai ample ar cere multe i 

— caz, ca cirea nu ne putem e aria ilv 
entru aceleaşi motive nu ne opri ici i 
dinilor da es tinara i RD. EA. 

Mâsurâri fotometrice precise se fac cu celule fotoelectrice 
asociate cu filtre colorate sau cu filtre de interferență, dacă 
urmărim executarea unor măsurări In intervale foarte restrines 
din spectru, 

De exemplu, Stebbins și Whitford utilizează șase recep- 
toare, iar Johnson și Morgan utilizenză numai trei asemenea 
receptoaro., 

Pentru o fotometrie precisă și rațională este nevoie de cel 
puţin doi parametri, deoarece radiația emisă de o stea depinde 
de doi parametri, gravitatea şi temperatura, 

Se definese astfel indici de culoare U— B şi B—V prin 
magnitadinile obţinute cu receptorii aci amintiţi, 

„Amintim că Uninnea Astronomică Internaţională a defi- 
nit o secvenţă de stele din vecinătatea polului, stele ale căror 
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magnitudini au fost perfect determinate şi care constituie 
un fel de scară la care trebuie raportate orice măsurări foto- 
metrice, 

Magnitudini fotovizuale. Placa lotogralică are maximul de 
sensibilitate în albastru; dacă însă este anume sensibilizată 
şi dacă în fața ei se așază un filtru colorat (galben), special 
preparat, se obţin pe cale fotogrufich magnitudini egale cu 
cele vizuule, notate my. 


2.46. LUNGIMI DE UNDĂ EFECTIVE 


La (2.7) am vorbit de dispozitivul numit rețea-obiectiv 
și am arătat că, eu acest dispozitiv, pe lingă imaginea centrală 
a unei stele se obțin, de o parte și de alta, cite o serie de mici 
spectre de diferite ordine. Alegind în mod convenabil distanța 
dintre firele rețelei, putem face ca spectrele cele mai apro- 
piate de imaginea centrală să fie atit de scurte încît să fie 
asimilabile imaginilor stelare obişnuite, 

Aceste miei spectre aduc mari servicii In fotometria stelară 
fotogralică, ajutind la stabilirea scării de magnitudini foto- 
grafice. 

Spectrele acestea mai servesc și la determinarea clasei spec- 
trale. Intr-adevár, stelele de diferite clase spectrale au maxi- 
mul de intensitate luminoasă la lungimi de undă diferite, 
Spectrul mie dat de reţeaua obiectiv se formează astfel incit 
centrul shu se găsește acolo unde este locul lungimii de undă 
a maximului de emisie, aşadar la o distanță de imaginea oen- 
trală a stelei, functie de acea lungime de undă. Másurind dis- 
tanta dintre imaginea centrală și acel mie spectru, măsurăm 
lungimea de undă a maximului de emisie. Se numește lungime 
de undă electivă și se notează X, spre a nu lăsa să se creadă că 
a fost măsurată intr-un spectru cu dispersie mare. Cu ajutorul 
acestei valori A, se determină clasa spectrală, cu mai puţină 
precizie decit prin măsura indicilor de culoare, dar se ajunge 
pină la magnitudini mai mari. 
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2.17. MAGNITUDINE ABSOLUTE 


Cantitatea 7, calculată cu formula lui Pogson, dă atrălu- 
cirea aparentă a stelei, aşa cum o vedem de la depărtarea A 
la care se află. Dacă steaua s-ar depărta, această strălucire 
aparentă ar desereșie; invers, dacă steaua s-ar apropia, strá- 
lucirea ei ar creşte. După legile fotometriei, strălucirea este 
invers proporțională cu pătratul distanței. Pentru a avea o 
idee justă privitor la strălucirea adevărată a stelei, se calcu- 
lează strălucirea Jọ pe care ar avea-o steaua, dacă ar putea 
fi deplasată de la depărtarea sa adevărată A la depărtarea tip 
de 10 ps (Aq = 10 pa) și ar avea paralaxa à = n za 5 0,4, 

După legea stabilità la (2.19), avem: 

a, 

Aj 
M fiind magnitudinea aparentă ce ar avea steaua dusă la acea 
distanţă, Se deduce: 


M = — 25 log 1 +22,5 42,5 log & 
sau după Pogson: 


Lai PI şi W — 2,5 log le sau I, == 10704 
& 


(2.17.1) M — m 5-45lor & 
Se mai poate scrie: 
2.17.2) M = m 4-5 — 5 logă, 


Această relație reprezintă formula magnitudinilor absolute. 
De exemplu, știind că magnitudinea aparentà n Soarelui 
este m == — 26,84 și că acest astru se găsește la distanța de 


iua. (unitate astronomică), A = a = ps, formula 


206 265 
magnitudinilor absolute. dA: 


M = — 2084 4-5 --5 log 206 205 = 4,73 œb. 


Așadar, dacă ne-am depürta de Soure, în spațiul inter- 
stelar, la 10 ps, strălucitorul nostru astru ar apărea ca de 
magnitudinea 5, deci numai de circa 2,5 ori mai strălucitor 
decit stelele cele mai slabe pe care le observăm cu ochiul 
liber. 


248. LUMINOZITATE STELARĂ 


Luminozi i lucirea 
inozitatea stelară este raportul L dintre stră 

absolută AOSAN a meloi şi s irea absolută 1094Xo a 
Soarelui, M fiind magnitudinea absolută a stelei, Mo à Soare- 


lui. Avem aşadar: 
L = AOAN o) sau log L= — 0,4 (M — Ma) 


şi cu valoarea Me * 4,73, 
* (2.18.1) log L= 1,94 — 0,4M 


sau, după (2.17.1): 
(2.18.2) log L= 0,06 — 0,4 m — 2 lago. 


249. INTERFEROMETRUL STELAR 


f biectivului unei lunete se aşază o diafragmă 
a rira dou fante paralele A, A", simetric agezate 


Fig. 2.19.1 


Franjr 


trul C al diafragmei, la distanța 8 una de alta 
rm 2591), v se îndreaptă luneta către o stea În așa fel ca 


imagiura stelei să se formeze în focarul F. i i 
stelei sā „ im i 
bus constituită dintr-o serie de franje, 0-a razna 
ah oy , aşezate de o parte și de alta a punetului F, Feno- 
etn Erie md că drumurile optice AQ si A'Q ce 
unet vecin de F nu sint egale si, d | 
la care considerăm punctul Q de F, ixi și ccrta 


..9xa optică 


; 


Me 


Fig. 2.19.2 


—— 


3 dintre fante, aceste do i 
, ac uà drumuri optice iferi 

ara par sau impar de jumătăţi de kaai ai dii 

uniuiosase. — 

lwaginind, la 1882, acest di iti 
A 882, t dispozitiv, Fizeau s- 

A măsura diametru ale vreunei stele; nu hin ap zi 

sani x some e wi que medo a putut fi utilizat la iia 
Iei - Pentru aceasta a fost destul să i 
zeze posibilitatea de rotire a dinframmei pgs 
tea otir "i, în planul său, 1 
jurul centrului si posibilitatea d et i d 
| va de depărtare si i 
fantelor una de alta, adică de variere a distanţei uh pleci 
„pres ad na însă simetria lor faţă de centru jjis 
€ mae stea dă sistemul său de franje, Orientind convena- 
mica ragma in planul ei $i variind distanța 3 dintre fantele 
guns m a suprapune unele peste altele cele două 
pace rede a zori se — in intervalele dintre cele- 
: > formule de calcul, distanța 8 dint 

dà distanja unghiulará dintre stelele ee uei emet yn 


Se pot măsura astfel unele binare ec nu pot [i văzute sepa- 
rat nici în lunetele cele mai puternice. 

La 1921 Michelson a construit un interferometru (fig. 
2.10.2) constituit dintr-o bară metalică foarte rigidă BP 
de 6 m lungime, montată, cum arată figura, și purtind, la 
45°, oglinzile B, B’ si A, A" în fata cărora se află fante tăiate 
în bari. Chiva ani mai tirziu, tot el a construit, În Mount 
"Wilson, un interferometru cu baza de 16 m. Cu aceste inter- 
ferometre au putut fi măsurate nu numai stele duble, de 
exemplu Capella, pentru care distanța unghiulară dintre cele 
două componente a fost găsită de 0”,0525, dar și diametre 
de stele. În paragraful următor düm diametrele cîtorva stele 
măsurate în acest fel. 


2.20. DIAMETRE STELARE DE LUMINĂ 


Si mai Inainte de realizarea interferometrului stelar sa 
evaluaserh, cu destulă precizie, diametre stelare prin metode 
fotometrice despre care vom da in cele ce urmează citeva suc: 
cinte explicaţii. 

Fizicienii definese corpul negru, care are proprietatea de a 
radia după anume legi. Ei reușese chiar să realizeze destul de 
satisfăcător acest corp. După cum am mai spus, s-a construit 
si un aparat, numit bolometru, deopotrivă de sensibil la radia- 
piile de toate lungimile de undă. Cu ncest aparat se măsoară, 
dar numai pentru stelele cele mai strălucitoare, magnitudini 
holometrice my. Compararea acestor magnitudini bolometrice 
cu cele vizuale m, şi eu cele fotografice m, duce la stabilirea 
unor diagrame cu ajutorul cărora se poate trece, și în cazul 
stelelor slabe, de la magnitudinile vizuale si fotografice la 
cele hbolometrice. 

Diverse consideraţii arată că se poate admite, cu mare 
aproximație, câ stelele radiază după legile corpului negru. 
Una dintre aceste legi, anume legea Stefan— Boltzmann, 
spune că acest corp [prin urmare, cu mare aproximație și 


stelele) radiază pe unitatea sa de suprafață energia aT* în 
unitatea de unghi solid și în unitatea de timp, o fiind o con- 
stantá, T temperatura absolută a suprafeței radiante. 

In aceste condiţii notind R raza liniară a globului stelar, 


A depărtarea stelei, 2 -5 unghiul sub care se vede raza 


ei, J, strălucirea bolometrică, si ştiind că discul circular apa- 
rent ul stelei radiază tot cu aceeași intensitate pe unitatea su 
de suprafață aparentă, avem: 


meT* ay 
lam pa = nai 


şi fiia deii m, = — 2,5 log Jp, 


m, = — 2,5 log (xoW 7*) = — 2,5 log ra — 5 log 8 — 10 log T, 
8” = 206 265 3 fiind semidiametrul aparent al stelei expri- 
mat în secunde de arc. Se deduce: 


log 3 = A — £ m, — 2 log T, A = eu. 


Alegind o «tea de com 


paratie cu clementele mi, Te, &, 
Ro cunoscute, avem: 


log &, = A — 2 m, — 2 log T, 

şi, dacă steaua de comparație este Soarele, avem: 

Mu e - 26,7, To = 6 000”, Mu 199 
T 206 265 


şi se deduce: 


log 8° = log à* 4-5—m..9 DIA 
» ^" 


sau, cu valorile numerice, 
zi 5 1 pem T 
(2204) log 8° = 5,50 — ;" 2 log 


Dach, pri - i bi mai departe, eva- 
rin metode despre care vom vor . 
ve ză aieiai T a stelei, formula precedentă dă 3". x4 
Txemplu, pentru steaua Betelgeuse, diametrul de lumi 
i ic 0*,05. 
este 0*,04, cel interferometrie 0^, ' 
Ch depre diametrele liniare, dacă se cunoaşte depărtarea 


A == 209 nS u.a. a stelei, știind că 1 un. = 1,495105 hm se 
(à 


. 
deduce: 


2R = 2,990 10° 5. km. 


Cunoscind diametrul liniar al stelei, i se poate determina 
i densitatea, dacă se cunoaște masa, 
d Tabelele următoare dau citeva valori ale elementelor de 
care ne-am ocupat aici. Explicații asupra diverselor categorii 
de stele infatigate vor fi date în paragrafele următoare. 


CARACTERISTICI ALE CIORVA STELE 


Diametrele ritorea gigante 


a" EI A 
Alute | Mater. | TDI HD vj 2H (kom) 
CETERI NS X» v| om apo ooo 
) M 0*,023 2 87 600 M 
tia (Areturmus) 07,020 4 x 
: eic ved 0,020 0,084 E fy s00 000 


Peynsi 21 6,03 40 Di 600 UC 
don š t 417 000 000 
4M 0,048 ioo 1 
è re? (un Dal 300 4 i7 bob o0 
d Herculis (Ras Ash) 0,060 DT wo 556 000 001 
a Beorpli (Antares) 0040 


0,2 P 45 400 000 


Diametre da pitice din seria principală 


Mele e 1 im | Stele dei km 
P Contauri 11 O. 7600000 | a Aqnile 1A .. 1000000 
v yos A? .. 2300000 x Üentauri 10 .. 300000 
< e Y e deem 70 Ophiuchi A 1,0 . 300000 
WM o îl 0 
rien veni A — 0,7 . 490000 
Minoris 1,9 . 13600000 en 
l-ar Krüger A OM 230 000 
Majoria L8 . 1250000 * Barnard (GV. Hp 000 
CAMERE. PUB 
Diametre de pitice albe 
Stele e-1 km Stele 6-1! kon 


Sirius B 0,034 ?4 000 
4 Eridani vane 13 000 


Denaibăţi mijlocii ale etloren stele (ai = 


& Srorpii 0,000 0003 
a Orionis 0,000 0006 
P Pepai 0,000 002 (I 
5 Vontuuri 002 
x Lyrae 06,1 
B Aurigae 013 
v Serpii 0,16 


a Canis Minoris 0.1 
a Canis Majuris 0,4? 


a Aquilae 0,0) 
70 Opbiuchi 0,90 
Lr] 


Van Maanen 7 54000 


lj 


* Tauri 

a Rotis 

& Aurivas 

a Centauri 
6f Ovgni 
SOARELE 
60 Krüger 

* Barnard 
Sirius B 

40 Eridani B 
* Van Maanen 


0,000 09 
0,000 90 
0,002 46 
10 
LAG 
LA 
9 
Ln 
30 000 
64 000 
Ao0 006 


3.21. MAGNITUDINE ABSOLUTE ALE STELELOR 
DE DIVERSE CLASE SPECTRALE 


Fate firexc să no așteptăm ca stelele de aceleași clase spec- 
trale să aibă, aproximativ, aceleași magnitudini absolute. 
Cercetările pentru stabilirea acestor magnitudini mijlocii uu 
tnttfopinat dificultăți de felul celor care au pus în evidenţă 
unele insuficiențe ale clasificării spectrale Harvard. La Yer- 
kes s-au propus unele ameliorüri ale clasificării spectrale, 
de pildă supragigantele au fost împărțite în două subclase: 
1, cuprinzind stelele cele mai strălucitoare, /, toate celelalte; 
tot ușa, gigantele au fost împărțite în două serii: IIT normale, 
IT supranormale. Tată, după Yerkes, corespondența: 


MAGNITUDINE AUSOLUFE. — CLASE SPECPILALE 


| Gante | : 
rum Soria a 7U- SEE DEUS Fy a 
IT TN n ^" 
Marvani | ve v t ut LARA | supra. | "enmale normale 
| | | moemale | 
————rn7 1 v rae bi 
m | — $9 42 Ad —52 60 A1 
pā — 13 — -<3 —45 —À1 —5 
An + 03 7 DA 4 a0 45 un 
A5 4 23 -L4 0,9 2,0 Ab 10 
pa 2,0 42,0 10,6 -3.0 t5 -—Hu 
F5 L Bă +2,7 +1,0 —3.0 4,5 | 7,0 
uo 4 44 42.2 40,3 —2.0 4,5 7.0 
66 | 454 mE +0,2 —20 4,5 LEU 
Kô E SE WO 34 40,2 —94 — d 7,0 
K5 + 7,8 —08 —2,4 -4o ERU 
M | 1.93 | —04 | —24 Ah 7, 
412; 
w - UE L „ză Am. 


2.22. TEMPERATURILE STELELOR 


Ne ocupăm în cele ce urmează numai de temperaturile de la 
suprafeţele stelelor. Cum am mai spus, putem asimila, cu sufi- 
cientă aproximație, radiația stelelor cu radiația corpului 


in care, 


` 
anun 
he] 
i 
n t 


la definitiile precise ule fot 
etriet D zice că inte 


taten 


de unda A, esti 


» 
a radiației, la lungimi 
direct 
nitaten de 
unitatea de 


timp 


normală, de u supr: 


i la norn la unit lea t 
, 

í u P id tie! ratut 

absolută à sursei radiante, A 

misti instante, c viteza h 


reprezintă, 
variatia 


taţi in funotie i ing 


aup 


inter 


D pă eum re 


iltA « cen uzură, curb 
T Planck au maxime la luti 
ini de undă bim lefinit« A, 
mox! le inten tt 
t en N ri ine di ute p 
hecare curbă 
11 rte 1 te izuri formi 
I Y | « e 1s unie UN 
h 
! in majoritatea ix urilor 
CX nent "T 
i | 
iloi (2 ANUM 


energia trimis 


pentru diferit 


supralați 


1. ROWL GLOBULAR M 


13 MN HERCL LE 


non d 


IMFRÁSTIAT 


Al 


PLUIADELOR 


pectru este 


talea mai i : Pad n st Pes pro por 
nonalá puterea a cei ter ratur , 
2.22.3 C T*, ( 1,1474 * 10 r " "ra 

Legea (2.27 ] poata fi aplicată u destul J ximalti 
stelelor, De exemplu, în azul Soarelui, măsurat in diverse 
regiuni ale spectrului are valori care se așază atisfăcător 
pe curba cor ipunz tonr temperat irij de circa NOOO Vom 
arăta în (3.15) că însuși Pâmintul radiază în spaţiu conform 
legii (2.22.1 


Încă înainte de stabilirea formulei (2.22.1 
2.22 3) au fost utilizate de multe ori pe 


temperaturilor ultor ele ci au du i 
toar 
Din le ce p 4 £ ce Sor T tode de determi 
1 | temperaturilo elar 
| Metoda cea n na i 4 i e de! Imma 
pe ul stel te ta i ad - lun d d 
p se ve " irbá T 4 ri. Acest j edeu 
| t n T , 4 reuseste in 4 | j teini 
pentru « ele n trål toare stele 
2 Ag 222A t la es uAT foart atiis 
făcătoare ale temperaturii in « lelor car u ectre 
lestul de amănunțite spre à se putea determina Am 
4 \cerasi obser Maie în coca ce priv li legen 122,3) In 


cazul stelelor pentru care se pi ile măsură 


t. Temperaturi de culoar Fip. (2.22.1) arată că x Indusn 
tentia asupra unui mie interval (à, A d»), curbele Planck, 
corespunzătoare la diferit temperaturi su panta diferite 
in intervalul al Dacă prin isurăr ale intensitătților t}, 
t. pute determin pant deducem te peratura De 
fapt se stabileste o formulă adecvată di calcul [nter* il 
/ d f | T conti rada in nul 1 dă inum« 
i i D per | i inm 
lé peratu i P 


Prin această metodă s-au obținut majoritatea temperatu- 
rilor stelare cunoscute, FA 

5. Temperaturi de gradient. Dacă la două lungimi de undă 
vecine A', A” măsurăm intensitățile ims in”, formula lui Pog- 
son (2.13.1) dă magnitudinile aparente m, m” corespunză- 
toare numai radiaţiilor de lungimi de undă 2", X". Diferența 
Am = m” —m' poate fi înfăţişată ca un gradient pentru 
creşterea di = X" — X' la lungimea de undă >. 

Dacă măsurăm aceeași diferenţă Amo dag o stea de tem- 
peratură bine cunoscută To, din formula (2.22.1) putem deduce, 
fără nici o greutate, formula următoare: 


5E 1 1 Am — Am, 


= 


(2.22.4) 


cu care determinăm temperaturi de gradient, i 

6. Temperaturi efective. La o lungime de undă, adică în inter- 
valul elementar (2, A + dă) măsurăm intensitatea i, ; în tot 
spectrul măsurăm intensitatea 


i= ra 
n 

Legea lui Stefan— Boltzmann dă: 
(2.22.5) mi = aT, a = cotă, 


Această lege conduce la încă o metodă, anume cea mai 
raţională, de determinare a temperaturii. Obţinem astfel 
temperaturi efective, întrucit admitem că sint cele ale corpului 
negru care radiază după aceeași curbă (2,221). — d 

Metoda impune măsurări de intensitáti bolometrice (2.20), 
Asemenea măsurări, însă, nu se pot executa decit în cazul 
stelelor strălucitoare, așadar în cazul unui număr mic de stele, 
Spre a avea temperaturi efective şi pentru stelele mai slabe, 
s-a căutat o relaţie între temperaturile de culoare 7, cele mai 
numeroase, și temperaturile elective 7, folosindu-se stelele 
pentru care au putut fi determinate ambele feluri de tempera- 
turi. În acest scop, au fost purtate pentru aceste siale: în ab- 
scisă, cantitatea S , în ordonată, cantitatea s „şi s-a ob- 

‘ko i 


ținut curba de variație. Se intelege că dacă se cunoaște tempe- 
ratura de culoare, curba dă temperatură electivă, 

n acest fel se reduc temperaturile la cele efective, la 
cele cu care ne apropiem mai mult de realitate. Totuși 
şi temperaturile efective sînt ceva mai mici decit cele adevă- 
rate, deoarece radiaţia stelelor este totuși ceva mai slabă 
decit a corpului negru. 


2,23. TEMPERATURI DE IONIZARE 


Se ştie că liniile spectrale se grupează în anume serii, 
lungimile de undă 3 ale liniilor unei serii fiind date de formula 
lui Bydberg 


in care R = 109 677 em”! este constanta lui Rydberg, k — un 
număr întreg, iar | ia succesiv, în general, valorile k -+ 1, 


k = 2..., dar uneori poate lua și valori m tz 


Fără a ne opri mai mult asupra acestei serii de linii, vom da 
aici citeva indicaţii asupra unei probleme care a suscitat, 
timp de 41 de ani, discuţii aprinse între doi mari astro- 
fizicieni englezi, Lockyer și Huggins. 

Se știa, încă de pe la 1879, că unul și același corp poate 
da un spectru de arc (temperaturi joase) sau un spectru de 
scinteie (temperaturi înalte), cu linii intensificate, întărite, 
cum spunea Lockyer. După acest savant, constatarea unor 
linii întărite în spectrul unei stele releva o temperatură înaltă. 
Pe de altă parte, Huggins constata, cam în același timp, 
că presiunea Joacă si ea un rol în diferențierea celor două feluri 
de linii, cele întărite fiind date de gaze supuse unor presiuni 
mici, 

De aici polemica: Lockyer releva fenomenul întăririi liniilor 
ca efect al creşterii temperaturii, Huggins ca efect al scăderii 
presiunii. Abia la 1921 cercetările savantului indian Megh 
Nad Saha au pus capăt polemicii, dind dreptate ambilor 
savanţi, dovedind că întărirea liniilor spectrale se datorește 
fenomenului ionizării. lată cum: 


5* bF 


Atomul, constituit dintr-un nucleu în jurul căruia gravi- 
tează un număr m oarecare de electroni supus unor exeitári, 
îşi poate pierde unul sau mai mulți dintre acești electroni, 
Se zice că atomul este ionizat de 1, 2, 3... ori după numărul 
1, 2, 3... de electroni pe care i-a pierdut. La început, starea 
de neionizare (atomul neutru) se nota prin simbolul corpului, 
iar stările de ionizare se notau cu același simbol urmat, în 
exponent, de un număr de semne plus egal cu numărul de 
electroni pierduţi. De exemplu, fierul neutru, simplu, dublu, 
triplu ionizat se nota cu Fe, Fet, Pete, Fe*t*,... Ulterior 
insă, cînd au fost puse în evidență stări de ionizare cu mulli 
atomi pierduţi, s-a adoptat notația 

Fe I, Fe II, Fe III, ......, Fe XII, ...... 
simbolul I desemuind starea neutră, I pierderea unui electron 
şi așa mai departe. 

Observind cà un corp ionizat este compus dintr-un amestec 
de atomi ionizați şi electroni liberi si inspirindu-se din teoria 
disocierii reversibile a unui gaz în alte două gaze, Saha a emis 
teoria fenomenului ionizării și, introducind noțiunea de grad 
de ionizare (procentajul atomilor ionizaţi), « ajuns la o formulă 
cu care se calculează acest grad de ionizare în func(ie de tem- 
peratură și presiune, Düm in cele ce urmează citeva valori 
ale gradului de ionizare pentru calciu. 


M I prostuni în I 
iar ates ere 
mata [E] 1 te- 
Temperat ara jaa 
4 009° 0 0 ?5 
8 000 16 LE 106 
1? 000 wW "i 100 


După cum se vede, gradul de ionizare crește o datá cu eres- 
terea. tomperaturii și doseregterea presiunii, 

Creșterea gradului de ionizare reprezintă fenomenul care 
produce întărirea liniilor spectrale. 

Formula propusă de Saha pentru calcularea gradului de 
ionizare contine acest grad de ionizare și de temperatură. 


Măsurind gradul de ionizare, după datele aduse de liniil 
întărite, formula ne permito să y nione Maratea Ca 
exemplu, dăm valorile mijlocii ale temperaturilor de ionizare 
pentru principalele tipuri de spectre stelare. 
o | a 


1 000* 
5 000 


| 
Raha 93 000* | 18 000* | I2 000* | 9 000* 


Russel — pne 1109 | Fate 


5 000*-—.4 000° 


Temperaturile date de Russell sînt t turi i 
deduse prin metodele de la (2.22). s RENE 15 
„Trebuie să releviun că temperaturile măsurate de Saha sint 
independente de ipoteza usimilării stelelor cu corpul negru, 
De aceea sint considerate ca adevărate. 


2.24. TEMPERATURI INTERFEROMETRICE 

Dacă reuşim să măsurăm cu interferometrul (2.19) diametrul 
ee ecu è” al unei stele și dispunem de magnitudinea sa 
bolometrică m,, formula (2.20.1) dă temperatura stelei. 


TEMPERATURILE CITORVA STELE 


ide a 7 Apertru 
9 Ceti (Mira) var. max... 0,056 ,,.. 3 $00*.... cM? 
m Weser E WI T 4.41 700.... eM7 

= Orionis (Betelgeuse! vesesveosessa 04007 .... 9 900 .... MO 
a Seorpii (Antares) .,..............0,040....3100.... MO 
a Meroulis (Ras Doo EYE TTAS A A 0,0390 .... 2650 ,,.. Ma 
a Tauri fAldebaran), sso. .,nannni 0,020..,,3 800.,., KG 
a Dobtis (Areturus] 1...Lssuueuuu 0,020.... 4 200.... KO 


2,25. STELE GIGANTE ȘI PITICE. DIAGRAMA H—m 


La începutul secolului nostru se cunoșteau, cu precizie 
mai mare sau mai mică, unele diametre stelare, în număr 
suficient spre a se justifica ideea că unele stele sint mari, 


gigante, altele mici, pitice. Spre a trage o concluzie mai sigură 


Fig. 2.24.1 


în această privință, pe la 1905—1907, Herzsprung, utilizind 
principiul că stelele mari (prin urmare, masive) trebuie să 
se miște mai încet decit cele mici și cercetind miscürile proprii, 
a confirmat faptul că există într-adevăr stele mari (gigante) 
şi stele mici (pitice), nd 

Pe la 1913 se cunoșteau numai circa 200—300 de paralaxe 
stelare. Formula magnitudinilor absolute (2.17.1) dă magni- 
tudini absolute M, cele aparente fiind deduse din observaţii. 
Desi restrins, acest material a fost socotit suficient de en 
Russel pentru o primă cercetare. În acest scop, marele 
astronom a compus o diagramă în care a trecut în rapa 
clasele spectrale, iar în ordonată magnitudinile caen le 
stelelor pentru care cunoștea paralaxele. Fig. 2.24.1 in ex 
șează prima diagramă astfel întocmită. Diagrama rais 
numele de diagrama Herzsprung— Russel și se notează IH —H. 

Cu toate imperfectiunile ei (lipsa de precizie a pue 
si chiar a identificării claselor spectrale), această primă ia- 
gramá a condus totuși la unele constatări foarte interesante: 


1. În clasele anterioare, B, A mai cu seamă, nu există decit 
stele de magnitudini absolute mici, adică stele foarte lumi- 
noase. Vom vedea că a fost descoperită ulterior fi o categorie 
aparte de stele A, piticele albe, cu magnitudini mici. 

2. In clasele posterioare K, M, stelele se separă in două 
grupe distincte, unele foarte luminoase, gipantele roşii, altele 
cu luminozitate mică, piticele roşii. 

Această concluzie rezultă clar si dintr-un studiu al lui 
Adams, care a considerat în cercetările sale frecvențele stelelor 
de diferite clase spectrale după magnitudinile lor absolute. 
Trasînd curbele de frecvență corespunzătoare diferitelor clase 
spectrale se constată: 

1. Lipsa sau cel puţin mica frecvenţă a stelelor puțin lumi- 
noase în clasele spectrale anterioare B, A, F. 

2. Împărţirea stelelor în două grupe tot mai distincte 
cu cit inaintüm spre clasele posterioare. Acestea sînt grupele 
stelelor uriaşe si pitice. 

n ziua de azi se cunosc zeci de mii de magnitudini absolute, 
Pe parcurs, diagrama H— It s-a precizat și completat; ea este 
prezentată în diferite feluri de diferiți autori. De exemplu, 
în abscisá sint purtate fie clasele spectrale, fie temperaturile, 
fie indicii de culoare, iur 
în ordonată fie magnitu- 
dinile ubsolute vizuale, 
[ie cele fotografice, fie ^ 
cele bolometrice. Afară 
de aceasta, categoriile de 
stele luute în cercetare 
dileră de la un autor la 
altul după rezultatele pe 
care le urmărește și după 
lormațiile stelare stu- 
diate. 

Fig. 2.24.2. reprezintă 
una dintre aceste dia- ^ 
grame. 

Într-o asemenea diagra- 
mă stelele nu se așază la 
întimplare, ci, cu oare- 
care abateri, in lungul +12 
unor curbe, anume: 


Seria sau secvența reg, via în lungul căreia se așază 
marea majoritate a stelelor. Această secvenţă conține gigante 
in ea ei superioară, pitice în partea ei inferioará. 

ia gigantelor, a supragigantelor dublate de seriile sub- 
gigontelor și subpitieelor. Apoi seriile RR Lyrae și 8 Cephei, 
stele de tip p Cephei și Mira Ceti. Soarele nostru © se güsegte 
puţin la dreapta seriei principale. În diagramă au mai fost 
notate diferite alte grupe de stele, novele, prenovele și exno- 
vele, piticele albe, categorii de stele despre care vom vorbi 
mai departe, 

Să observăm că in diagramă multe locuri ràmin libere, 
neocupate de ntele, Această constatare arată că în formarea 
gi evoluţia lor stelele urmează anumite legi, pentru descope- 
rirea cărora diagrama va putea aduce multe date și sugestii, 
Astfel se explică interesul deosebit pentru construirea În mo- 
aa vaste și pe baza unor diverse materiale a diagramelor 

x. 

Spre a ne da mai bine seama de mărimile gigantelor şi 
piticelor, fără a căuta extremele, să luăm exemplul a două 
stele din clasa spectrală M, una de magnitudinea absolută 
M=—2, cealaltă de magnitudinea absolută M = + 10. 
După formula lui Pogson (2.22.1) raportul intensitūților lor 


luminoase este: 
[0rec72-719) = 1099 — 63 100. 


Să focem o evaluare aproximativă: Cele două stele fiind 
de aceeagi clasă spectrală, au maximele de intensitate în 
spectru, la aceeasi lungime de undă A, ; conform legii (2.22.2), 
ele au aceeași temperatură T, iar după legen (2.22.5) au sp 
putere de emisie, adică radiază aceeaşi energie pe unitatea 
suprafață, Diferența de luminozitate a celor două stele își 
găsește explicaţia In diferența de mărime a suprafețelor lor, 
Notind Ri, Ma razele celor două stele, avem, așadar, 


Ri = VEI 100 = 251. 
R, 
Prin urmare, steaua mai luminoasă este de 251 ori mai mare 
în diametru decit cealaltă și de (e * — 46 000 000 ori mai 


mare în volum. Prima este o stea gigantă, a doua, o pitică. 


n 


Menţionăm că presupunerea făcută că gigantele și piticele 
de aceeasi clasă spectrală au exact aceeași temperatură nu 
este riguros exactă. De aceea, unii astronomi preferă ca la 
întocmirea diagramelor H—R să poarte în abscisá, în locul 
clasei spectrale, indicele de culoare. 


3.26. CELE DOUĂ POPULAȚII DE STELE 


Vom vedea mai departe că Soarele face parte dintr-un imens 
sistem stelar, Galaxia, și că în univers, pînă la depărtări de 
miliarde de ani-lumină, cunoaștem alte sisteme stelare, 
galaxiile, unaloge sistemului nostru stelar, precum gi, în 
legătură cu acestea, rolurile globulare. Acești aștri au, În 
general, eite un nucleu central în care stelele sint atit de 
indesite, încît nu pot fi văzute separat unele de altele (nucleul 
este irezolubil). Abia în anul 1942 Bande a reușit să rezolve 
în stele distincte nucleul nebuloasei spirale din Andromeda. 
Cu această ocazie, el a pus în evidență două categorii deo- 
sebite de stele, cele care for- 
mează: 

Populaţia I, a cimpului general 
al galaxiilor. 

Populația 1], constituită din 
stele care se güsesc În nucleele 
galaxiilor, în nebuloasele elipti- 
ce, în roiurile globulare. 

Fig. 2.26.1 înfățișează diagra- 
ma îi R intoemità de Baade 
la 1942 pentru cele două popu- 
latii de stele, 


2.037. NOV E, (STELE NOI SAU TEMPORARE) 

Novele sînt stele ce apar pe neașteptate atingind repede un 
maxim de strălucire, pentru ca, apoi, strălucirea lor să 
înceapă a descrește, în general cu oscilații neregulate, pină 


ajung a že stabili la o magnitudine mare strălucire mich). 
Dacă dispunem de documente /clișee fotografice) anterioare 
apariţiei unei asemenea nove, în locul ei găsim pe acele docu- 
mente o stea slabă, identică sau aproape identică cu cea care 
a rümas după urmh novei, În starea care a precedat novei, 
steaua se numește prenava; in starea Finalü se numeşte post- 
nova. 

Fenomenul novelor se explică prin exploziile unor stele 
care aruncă în jurul lor cantităţi considerabile de materie care 
se depărtează de stea sub formă de straturi sferice din ce In 
ce mai deformate și destrămate. Müsurürile de viteze radiale 
conlirmă că la început fenomenul ejectării acestor straturi 
sferice se efectuează cu viteze de sute de km/s, trecînd chiar 
uneori peste 1 000 km/s, Fenomenul destrămării din asemenea 
straturi sferice se observă pe sfera cerească sub forma de aree 
neregulate de materie diluză luminoasă, Cit privește steaua 
care a explodat cindva, ea igi pierde treptat strălucirea, ajun- 
gind o stea de tipul Wolf — Rayct. 

Stelele Wolf — Rayet prezintă caracteristici ce merită a fi 
relevate. Se cunose circa 100 de asemenen stele. Spectrele 
lor prezintă linii atomice de emisie foarte largi și intense. Se 
disting două categorii: cele care prezintă linti de-ale carbo- 
nului ionizat, C II, € HI, C IV, desemnate cu simbolul WC, 
cele care prezintă linii de-ale azotului ionizat, N HI, N IV, 
N V, desemnate prin WN. 

Cele mai multe dintre aceste stele sint componente ale unei 
binare. 

Cra mai bine cunoscută este V 444 Cygni sau steaua Wolf — 
Hayet. Ea are o masă de zece ori mai mare decit masa Soarelui, 
iar companionul ci este o stea O cu masa de 28 ori mai mare 
decit aceea a Soarelui, Steaua principală are un nucleu de 
2H, (două raze solare), temperatura de 80 O^ si o atmos- 
feră de 15/5. Compunionul ei are raza DR. Cele două compos 
nente sint separate printr-o distanță de 36 Ro. 


Supernove (simbol SN) sînt nove pe care explozia le aduce - 


la o strălucire extraordinar de mare, În Galaxie (sistemul 
stelar din care facem parte), cunoaştem În cursul istoriei trei 
asemenea aștri: SN 1004, observată la 1054 In China $i Japo- 
nia, SN 1372, observată de Tycho-Brahe, SN 1604 observată 
de Kepler în constelația Șarpele. Strülucirile acestor super- 


nove au întrecut pe acelea ale planetelor Jupiter $i Venus; 
au fost văzute chiar în cursul zilei. 

În galaxiile celelalte (nebulouse extragalactice) au apărut 
şi apar mereu nove și supernove care pot atinge magnitudinea 
—15, chiar —17. Cercetări statistice au ajuns la concluzia că 
în fiecare galaxie apare aproximativ o supernovă la 500 de 
ani. Vom vedea mai departe că atribuindu-se magnitudinilor 
absolute ale acestor stele o vakare. pis, ele servese la 
evaluarea depărtării galaxie! din care fac parte. 

În strinsă legătură cu novele, cerere m y oarecum chiar 


acelaşi fenomen, sint nebuloasele planetare de care ne vom 


ocupa mai departe. 


2.28. STELE VARIABILE, CEFEIDE 


Am mai spus că există stele a căror strălucire nu este con- 
stantă, ci variază de la un moment la altul. Numim stelele 
din această categorie stele variabile. Între variabile deosebim: 

Variabilele cu eclipsá, a căror variație luminoasă se datorește 
faptului că, fiind stele duble ale căror orbite au plane ce trec 
aproximativ prin ochiul nostru, se eclipsează periodic una pe 
alta, Acestea nu sînt decit niște pseudovariabile, strălucirile 
lor propriu-zise, „intrinsece“, râminind în general, invaria- 
bile, cu excepţia unor cazuri particulare. 

Variabilele propriu-zise, stele ale căror strüluciri variază 
efectiv. Se deosebese multe tipuri de asemenea variabile. 
Novele expuse la (2.27) constituie un exemplu. 

Categori cea mai interesantă de asemenea variabile este 
sceen n stelelor care poartă numele generic de cefeide, deși, 
propriu-vorbind, acest nume ar trebui să desemneze numai 
o »ubclasá. 

Variația luminoasă a stelelor de acest fel se datoregte unor 
pulsatii, adică unor variaţii de volum, dilatări și comprimári 
alternative. Se cunose In prezent circa 7 000 asemenea varia- 
bile. Citām mai întîi următoarele trei tipuri: 

Tip R R Lyrae, cu perioade mai mici de o zi. 

Tip 8 Cephei, cu perioade cuprinse între 1 pi 50 de zile, 

Cefeide anormale, de exemplu, W Virginis, 


Ar mai fi de adăugat 
variabilele semiregulate 
cu perioade cuprinse între 
"E A hys zile. 

ig. 2.28. rezintă 
dibole de sin ale 
acestor trei tipuri de va- 
riabile. Toate aceste curbe 
se caracterizează printr-o 
ramură descendentă, lentă 
și printr-o ramură ascen- 
dentă, rapidă, În figură, 
timpul este purtat în 
abscisă la scări diferite, 
astfel ca perioada P a 
variației — luminouse să 
apară cu aceeași lungime 
pentru toate stelele, 


2.29. RELAŢIA DINTRE 
PERIOADA VARIATIKI 


LUMINOASE ȘI MAGNI- 
TUDINEA STELEI 


Pe la 1912, Miss Lea- 

Fig. 2.381 vitt, de la Harvard Col- 

lege, studiind aproape 

100 de variabile din Micul Nor al lui Magellan, a căutat o 

relaţie între magnitudinea aparentă a acestor stele și perioada 

variației lor. Purtind în abscisá logaritmul perioadei, iar 

în ordonată magnitudinea, a reprezentat această relaţie prin 
dreapta 


(2.20.1) m= A' 4- B log P, 


A', B fiind constante, P perioada de variație luminoasă. 

Perioada P este independentă de depărtarea stelei, pe cind 
magnitudinea aparentă nu. Faptul că Miss Leavitt a găsit 
A' = età se datorește imprejurării că tonte stelele pe care 
le-a studiat erau situate în Micul Nor al lui Magellan, care 


reprezintă o formație mică față de marea ei depărtare, astfel 
încît toate aceste stele au, practic, aceeași paralaxă &. Pentru 
a obține o relație valabilă si în cazul steleloreu paralaxe 
deosebite, folosim stemele rd absolute M. Vom serie, 
cu alte cuvinte, conform (2.17.1): 
(2.29.2) M=A+BlogP, A—A' 4545 loga. 
Shapley, a aplicat această relaţie și altor stele, din diverse 
regiuni ale spațiului, stele ale căror paralaxe îi erau cunoscute 
sau le presupunea cunoscute. El a determinat chiar parala- 
xele multor cefeido izolate, utilizind metoda mişcărilor 
peculiare mijlocii (Anexă, 18). 


230. ELEMENTARĂ PREZENTARE TEORETICĂ 
A LEGII CEFEIDELOR 


Helatia 2,29.1 poate fi dedusă si teoretic, Nu este lipsită 
de interes prezentarea, cu mari simplificări, a teoriei ce se 
face în acest scop. Fără a utiliza definițiile precise gi foarte 
amănunțite ale fotometriei, vom aminti că steaua poate fi 
asimilată unui dise circular uniform luminos, fiecare unitate 
de suprafață din acest dise trimiţind normal, ln unitatea de 
distanță, aceeași energie luminoasă i, anume chiar energia 
radintă in direcție normală de unitatea de suprafață a 
sferei stelare. Notind eu R raza stelei, prin urmare și a 
discului stelar, avem pentru strălucirea aparentă a stelei 
(sau cceu ce se demonstrează a fi tot una, aceea a discului 


Rn*i 
stelar), la depărtarea A," și amintindu-ne că după legea 


Stefan- Boltzmann avem ri == aT*, c fiind o constantă, 7 
temperatura absolută, În aceste condiții, deducem pentru 
strălucirea absolută a stelei (la A == 10 ps). 


(2.30.1) 1 = eT, 


De altă parte, presupunind steaua omogenă, de densitate 
își Watnd f sendas atracției universale, ncceleratia gravi- 
tației la suprafața stelei este: 


LL MEE 
pia 


Tm 


Integrind această ecuație găsim: 


R = a cos[ 1 {Epa +bsin [1 ELI 


a, b fiind constante. din 
Pentru t = P, argumentul t Es f3 trebuie să ia valoarea 


2n, aşa incit 
ÎN pa == 25 
p 3 [5 = msan P fă 


Notínd eu u masa stelei, avem: 


An : d 
s 18 p deundey = pp 


$i substituind în expresia lui P*, obținera 


Ant fu AP pu 
pi = — R? R? = |15 Pag. 

fa E Gs 4 
valoare care, introdusă în (2.20.1), dà: 


j =. A A r (5 a pia =g PIP, 
100 x 


unde g are cite o valoare constantă pentru fiecare dintre cele 
trei tipuri de variabile considerate, deoarece stelele de ace- 
lași tip fiind de aceeași clasă spectrală, au aceeași tempe- 
ratură 7. 

Magnitudinea absolută M = — 2,5log/ este, agadar: 


M = — 2,5 logq— 5 log P. 


Am găsit astlel relația (2.29.1). 

Hepetâm, aceste consideraţii ne demonstrează numai că se 
poate face o teorie a fenomenului. Să nu uităm că um făcut 
ipoteza simplistă n omogeneităţii globului stelar si pu am 
ținut seama de presiunea radiației interne. 

Pe relația (29.2.1) se întemeiază o nouă metodă de deter- 
minare a paralaxelor stelare. Perioada P și magnitudinea 
aparentă m sint date de observaţii; din această relație obținem 
magnitudinea M, iar formula magnitudinilor absolute dă 


paralaxa. Vom reveni mai departe arütind ce orizonturi imense 
c totul nebănuite a deschis această relație. Cu ea a pornit 

pley cel dintii la serntarea sistemului nostru stelar, Ea 
a constituit totodată punetul de plecare, al celui mai intere- 
sant capitol de știință, cel ce se ocupă azi de imensitatea popu- 
lată de corpurile cerești. 


2.31, ERORILE ÎNCEPUTULUI 


Orice început trebuie să-și plătească tributul de erori. 
Erori au fost süvirgite și de Shapley în problema de care ne 
ocupăm aici, Acum o jumâtate și mai bine de secol, Miss 
Leavitt și Shapley nu erau in posesia atitor date și obser- 
vatii de care dispunem în prezent și de aceea nu stiau să facii 
deosebirea între diferitele tipuri de variabile studinte în acest 
paragral ; ei conlundau tipurile RR Lyrae, 3 Cephei și cefei- 
dele anormale gi utilizau o sin- 
gurá relatie (29.2.1) pentru cele 
trei tipuri de stele variabile. 
Cu alte cuvinte, ei trasau o 
singură dreaptă pentru toate 
aceste trei tipuri, În ziua de azi 
facem deosebirea între aceste 
tipuri de stele variabile (vezi 
fig. 2.31.1); nici această repre- ~ 
zentare nu este definitivatà. -7 o I 2 log? 

Pe de altă parte, ln cercetările Fig. 231.1 
sale, Shapley a folosit pentru 
determinarea depártárii cefeidelor (Anexă, 18) metoda puțin 
sigură a mișcărilor peculiare mijlocii. 


2.32. ALTE VARIABILE 


Mai există și alte variabile ale căror curbe de lumină adus 
a ay cu x ale cefeidelor. 
sint stelele de tip Mira Ceti, supragigantele roșii de 
clase spectrale M, R, N, S, Variaţiile de strălucire ating, la 
unele, magnitudinea 6 și se datoresc, în special, variațiilor de 
tip spectral din timpul pulsafiei, 


Amintim numai și alte tipuri de stele variabile, stele semi- 
periodice, stele semiregulate, în general, puțin numeroase, 
stele de tip 8 Cephei, stele semiregulate de clase $ A 
N, M, K, cu perioade de 400—600 zile, ajungind chiur la 1 000 
de zile (ciron 700 la număr), stele supragigante albastre de 
clasa F (extragalactice), cu variații neregulate (se cunose 
circa 10), aproximativ 40 de variabile neregulate care, ca și 
R Coronae Borealis, devin bruse, la intervale de timp neegale, 
foarte puţin luminoase, pitice eruptive, de clase spectrale 
K, M, de magnitudini absolute între 10 si 17, prezentind foarte 
scurte erupții (citeva minute), cele mai multe fiind duble, 
stele variabile explozive care (In număr de cirea 100) au explo- 
zii bruște la intervale neegale, unele fiind binare foarte strînse, 
Citâm printre acestea: 

Variabilele de tip UV Ceti care la intervale de timp de apro- 
ximativ o zi prezintă creșteri de strălucire care pot atinge 
2—3 magnitudini. În timpul acestor creşteri anA j prezintă 
linti de emisie. Unele dintre aceste variabile au o stea centrală 
inconjurat de o nebulozitate mai strălucitoare decit steaua. 
Rezultă deci că lumina nebulozității este proprie, ea nedato- 
rindu-se stelei centrale, așa cum se Întimplă în nebuloasele 
planetare despre care vom vorbi mai departe, 

Stele de tip T Tauri, de clasă spectrală F5-G5, cu linii de emi- 
sie, cu variaţii rapide și neregulate de lumină de aproximativ 3 
magnitudini și asocinte cu o nebulozitate luminoasă sau obscură, 

Mai amintim aici steaua P Cygni, urmașa unei nove care 
a apărut în anul 1600 si s-a fixat, pe la 1677, cam la magnitu- 
dinea 5. Ea face parte dintr-o categorie de stele care Imprás- 
tie în spaţiu cantităţi mari de materie (aproximativ 1/10 000 
din masa Soarelui în timp de un an). 

Stelele Wolf — Rayet, circa 100 la număr, constituie o categorie 
interesantă de stele foarte calde, despre care am vorbit în (2.27), 


2.33. PITICE ALBE 


Bessel, fücind ter the ue foarte precise ale coordonatelor 
stelei Sirius gi repetindu-le în cursul anilor, a pus în evidență 
o variaţie periodică a acestor coordonate, Această variație 
nu putea fi explicată prin fenomenul mișcărilor proprii care 
ar fi trebuit să releve o mişcare în lungul unui arc de cere 


mare al sferei cereşti, fără oscilaţii de o parte și de alta a 
acestui are, 

Poziţiile stelei Sirius relevate de Bessel și urmașii săi In 
cursul anilor sint prezentate, în fig. 2.33.1, prin punctele 
trasate pe curba plină. Cercetind fenomenul prin mijloacele 
mecanicii cerești, Bessel 
a explicat oscilațiile miş- 
cării stelei Sirius prin 
ipoteza că aceasta ar fi o 
binară care este abătutā 
din calea sa de atracţia 
unui companion invizibil. 
Calculele marelui astro- 
nom și ale urmajilor săi 
au confirmat pe deplin 
ipoteza făcută și au con- 
dus la determinarea orbi- 
tei relative a compani- 
omului și la evaluarea 
masei sale, Centrul de 
gravitate al binarei are 
o mişcare rectilinie și 
unilormă care se proiec- 
tează aproape riguros tot 
rectiliniu și uniform pe 
sfera. cerească conlundată 
cu planul ei tangent. 
fig. 2.33.1 această mișcare 
este înfățișată printr-o 
dreaptă. În anul 1862, 
companionul stelei Sirius 
a fost văzut de A, Clark 
ca o stea de magnitudinea 
aparentă vizunlà 7,1, de Fig. 2.33.1 
clasă spectrală A. Para- 
laxa stelei Sirius, & = 0", 379, prin urmare și a companionului, 
fiind cunoseută, formula magnitudinilor absolute (2.17.1) dă 
pentru companion magnitudinea absolută M = 10,0. Clasa 
spectrală dă temperatura 7 = 9500 a companionului, 
legea iui Stelan— Boltzmann (2.225) dă, prin zi = c7*, 


energia joya de unitatea de suprafață și, prin urmare, 
energia "a radiath la 10 ps de suprafața întreagă a 
companionului, A [iind raza sa lininră. Formula lui Pogson 
dă magnitudinea absolută M = — 2,5 log SML, din care se 


deduce f 0,02 raze solare, cu care putem calcula den- 
sitatea p = 0,2410 (apa = 1), adică o densitate extrem 
de mare. 

În tabelul următor prezentăm citeva date referitoare la 
alte pitice albe, 


M MA Tf em De i 
4 - x T | nino | lest 1) 

= s ow L1] 

Sirius B 1] A5 [io | im | 060g 0,24 108 

Wolf 28 | ro | 146 | 8200 | 0,0062 12-104 

L 546A | F 145 [1900 | 6,008 $9: 109[*) 


După cum se vede, dacă am umple o sticlă de 1 Leu materie 
din Sirius B și am transporta-o pe Pâmint, ea ar cintări 240 t, 
iar în cazul stelei Wolf, 1700 t. 

Fenomenul piticelor albe a fost explicat prin strivirea 
atomilor care, distruși de o presiune enormă, se reduc la 
nucleele și electronii lor, Índesiti unii 
într-alții și formind un amestec cure — 
m oricit ar pes de curios—urmează le- 
gea gazelor perfecte, Știind că dimen- 
siunile nucleelor sînt de ordinul de 
mărime 10^? din dimensiunile atomi- 
0 lor, iar ale electronilor încă și mai 
mici, înţelegem de ce materia acestor 
stele ajunge, prin comprimare, la 
densități atit de mari, 
es Teoria acestui fenomen a fost fácutü 
Fig. 230,2 de Eddington. Adoptind unele ipoteze 
simplificatoare, unele consideraţii cu 
totul elementare ne dau o primă vedere asupra fenomenului, 
Precizăm că nu dăm nici pe departe o teorie riguroasă, 

Considerăm (fig. 2.33.2) o stea sferică, pe cure o presupunem 

omogenă, de densitate p. În punctul m, la distanța r de centrul 


Ô, considerăm un element de volum v, de masă vp. Conlorm 
legilor mecanicii, acest element este atras spre centrul stelei 


^ 
ca $i cum toată masa $ pe n sferei considerate ar [i concen- 


trată în O. Elementul de volum din m este atras spre O cu 
forţa: 
án 


TW X... [5 
F =/= PELLE 


Să ne închipuim acum o a doua stea, de aceleagi dimen- 
siuni, dar de masă dublă, Densitatea p' a acestei stele, presu- 
puse tot omogene, va Ti p' = 2p. Acelaşi element de volum v, 
la aceeași depărtare r de centru, va fi atras eu forța: 


pr = V [yt 4 fre e &F, 


de patru uri mai mare decit în cazul primei stele. Presiunea 
exercitati de atracția centrală este — după această teorie 
simplistă — de patru ori mai mare. 

De fapt, însă, lucrurile sint mai complicate, întrucit inter- 
vine presiunea interioară de radiaţie, de care nu am ținut 
seama, precum si lipsa de omogenitate a stelei. Teoria exactă 
dă, pentru raportul F/F nu valoarea 4, ci 25/9 = 3,17. 

Din cele ce preced reținem faptul cà, cu cit masa stelei este 
mai mare, cu atit este mai mare $i presiunea interioară, 
Această presiune poate lua valori considerabile, ajungind să 
spargă învelișul format în atom de electronii din jurul 
nucleului. 

Teoria dă, pentru presiunea de spargere a atomului, valoarea 
de 11 109. kg/cm”, Citeva concluzii şi exemple: 

În centrul Pamintului presiunea este de 1,6:10* kg/em?*, 
mai mică decit cea de spargere a atomului. Acest corp nu-și 
vn sparge niciodată atomii, nu poate ajunge In starea de pitică 
albă. Jupiter, cu masa sa de 317 ori mai mare decit a Pámin- 
tului, se găsește tocmai la limită. Soarele, cu masa sa de 
1000 ori mai mare decit a lui Jupiter, își va putea sparge 
cindva atomii, aj , după udis evaluări, la dimensiuni 
comparabile cu ale întului. Cosmogonia este chemată să 


6* m 


rezolve problema stabilirii perioadei si a modului în care 
,ustrul radios" al poeţilor va ajunge o pitică albă, de mărimea 
P&mintului. 

Descoperirea fenomenului piticelor albe (cu starea materiei 
din interiorul lor) constituie un exemplu tipic care ilustrează 
contribuția adusă de astrofizică în dezvoltarea fizicii moderne, 


2.34. ROIURI DE STELE 


Există, pe sfera cerească, unele aglomerări de stele, numite 
de unii autori „ingrămădiri“, de alții „roiuri“, 5e deosebesc 
două feluri de asemenen formaţii stelaro: 

Roiurila globulare conținînd zeci, chiar sute de mii de stele 
strînse într-un spaţiu sferie sau aproape sferic, de altfel des- 
tul de nepreeis limitat, Planga I reprezintă roiul globular din 
constelația Hercule (numit și Messier 19, preseurtat M 13). 
Cum arat şi această fotografie, aglomerația stelelor In partea 
centrală este foarte mare, asa incit deosebirea stelelor una de 
ulta este imposibilă, Roiul acesta, vizibil cu ochiul liber, de 
strălucirea unei stele de magnitudinea 4, are partea sa centrală 
cu diametrul unghiular de cirea 2', dar la Mount Wilson 
(California), cu telescopul de 2,50 m pe o poză de 11 ore, se 
pare că apar stele pină la un diametru de circa dU. im 
unii autori, roiurile globulare, cel puţin cele asociate Gala- 
xiei noastre, au diametre de 100 parseci în mijlocin, 

Roiurile globulare contin stele de tip RR Lyrae, care servesc 
la determinarea depârtărilor lor. Se cunose peste 120 de ase- 
menea roiuri. Ele au jucat un rol primordial în cercetările 
prin care Shapley a ajuns, cel dintii, la o concepţie justă n 
dimensiunilor sistemului nostru stelar, Vom reveni mai do- 
parte (3.31-32) asupra acestor chestiuni. 

Catalogul lui Henry Sawyer Hoog conține 118. asemenea 
roiuri, Se pare însă că numărul lor este mult mai mare, 

Hoiurile împrăștiate au forme neregulate, conțin mult mai 
puţine stele, nu au concentrare centrulă și se güsese in Galaxie 
la mici latitudini galactice, cu alte cuvinte, aproximativ 
în planul galactic. Se cunosc astăzi peste 850 asemenea roiuri 
împrăștiate; stelele lor fiind caracterizate prin faptul că au 


mișcări paralele în spaţiu, mişcările lor proprii — proiec- 
tiile vitezelor lor liniare pe sfera cerească — converg câtre un 
punet de convergență. Pleiadele (pl. I), Hyndele, parte din 
stelele constelatie? Ursa Mare sint exemple de asemenea roiuri 


împrăștiate. 


Fig. 2.4.1 înfăţişează mișcările proprii din roiul Hyade- 
lor. La (2.45) vom vorbi de metoda Boss pentru determinarea 
paralaxelor unor asemenea grupe de stele. 


2.85. ASOCIAŢII DE STELE 


Asociaţiile sînt grupe de stele foarte tinere, chiar In formare, 
destul de împrăștiate, în spatii de cite 30—100 ps în dia- 
metru, cam cîte una la 10 ps cubici, Stelele unui asemenea 
grup sint identificate după caracterele lor fizice. Mişcările 
proprii ale stelelor din asociaţii sint. divergente, stelele se 
împrăștie În toate sensurile, asociația este în expansiune, 

numese asociații O cele în care stelele cele mai calde 
sînt de clasa spectrală o, iar asociații B cele care conțin stele 
de clasele B1...B7. Se mai cunosc aproximativ 12 asociații 
T, conținind stele de tip T Tauri. În asociaţiile O lipsese cefei- 
dele, dar există stele de tip P Cygni, 


Asociaţiile O apar ca grupe de stele albastre foarte străluci- 
toare, care Înconjură unul sau mai multe roiuri împrăștiate 
de puține stele. Aceste roiuri se numese nucleele asociației. 

Se pare că viaja asociațiilor — pină la disocierea lor com- 
pletă prin Impràstierea stelelor componente — este de ordinul 
sutelor de mii pină la un milion de ani, poate și mai mult. 


STELE MULTIPLE 


2.96, BINARE VIZUALE, ORBITE. MASE 


Am spus ch în căutarea paralaxelor stelare W. Herschel 
à descoperit existența cuplurilor fizice de stele duble, care 
gravitează una in jurul celeilalte în virtutea legii atracției 
universale . 

Observatia ne relevă orbitele eliptice aparente pe care aceste 
stele le descriu, una in jurul celeilalte, în proiecţie pe sfera 
cerească, Teoria ne dă mijlocul prin care putem deduce din 
aceste orbite aparente pe cele adevărate deserise în spaţiu. 
Nu putem încă determina dimensiunile liniare ale acestor 
orbite din spaţiu, ci numai dimensiunile lor unghiulare, deoa- 
rece măsurările noastre im lunete nu dau decit unghiuri. 

Masele binarelor vizuale se determină cu ajutorul legii 
a Ii-a a lui Kepler, anume: 

a , 

Ti d ua) a 
unde a este seminxa mare a orbitei relative a stelei secundare 
în jurul celei principale, t4, i3 masele celor două componente 
ale binarei, K o constantă, Numind T durata revoluției 
Pămîntului în jurul Soarelui, a valoarea liniară a semiaxei 
mari a orbitei terestre, m, m” masele Soarelui și Pámintului, 
aceeagi lege dă: 


aM cm E 


T? (m 4- m^) 


şi prin urmare: 


PE 00 
ua ud) Tim m) 


de unde imediat: 
ST exc! 
Hi Le bbei (m Tom). 


Dar am spus că observaţiile nu dau chiar valoarea liniară 
a a semiaxei mari a orbitei binarei, ci numai valoarea ei un- 
ghiularü a”, În fig, 2.36.1, în care S este Soarele, 7. — Pămin= 


Fig. 2.36.1 


A» 


^ 


tul, A — steaua principală a binarei, B — steaun secundară, 
avem : 


a’ = ASÈ valoarea unghiulară a semiaxei mari a = AB, 
G" = AT paralaxa stelei, 
A = ŞA depărtarea stelei 


şi deducem, știind că a” yi G" sint mici si că un radian are 
206 265 secunde de arc, 


sin a” = saua” — 206 265 4 
å A 


sin 6* -— sau à = 206265 $, 


aga Încit se poate scrie: 


(2.36.1) m aa = T (mem). 


Dacă se alege masa Soarelui ca unitate și se neglijează masa 
foarte mică a Pámintului, iar ca unitate de timp se alege anul, 
relația precedentă devine: 


(2.36.2) wi za p 


relație care dă masa totală p, -+ pga binarei:, dacă se cunoaşte 
- paralaxa. 


Dacă se fac observații absolute, se determină nu numai 
orbita relativă a stelei secundare în jurul celei principale, ci 
orbitele absolute ale celor două componente ule binarei şi 


atunci am avea: 


U E 1 * : 
"Tuo a tot 
ae" = a^, 4- a^, 


$i deoarece formula centrului de gravitate dà: 


9 Pa > a V 


se deduce: 


ceea ce permite să se determine masa fiechrei componente In 


parte. 


În tabelul urmátor dám masele citorva binare vizuale, 


MASE DE BINARE VIZUALE 


Fu. 46 [on | 1512 | 0155. 631 | 025 (44) 
Meli 1582 | 142,09 | 0,42| 0,0 | 04$ o 
26 Drag. 150 27416 | 0069| 0,99 | 0,85 - 
70 Oph. 45ó1| 87,55 0199| 0,90 | 0,66 K4 
$9 Here. 108 | 5640 | 0,008. 1,07 | 0,69 s 
B 648 1,24 | 68 | 0061| 1,17 | 1,08 àh 
B Delph. 648 | 26,6 | 0082| 2,0 | 2,08 - 
61 Oygni 24,504 | 790 0,294] 0,58 | 0,58 K 
8 Equl, 0,26 5,20 | 0,052} 1,96 | 1,89 V6 

t Oyeni 6,85 | 498 | 0047| 129 | 1,00 ih 
K Pog. 0,096| 11,405] 0036| 2,25 | 3,49 (F5) 
Krüg. 60 2412] 446 | 0253| 0,272) 0,1604| AM4 dM6 
85 Peg. 0,8 | 28,97 | 0086] 0604 | 006|69  — 
BD-5° 4352 06,218]  1,7156| 9,157|(0,46) |(0,46) | AMA 4M4 
x Here. BO 1,287 | 45,02 | 0109|(044) |(0,44) | Mi 4 
Soarele 1,00 a2 

LI] 


Ca să determinăm masa unei binare avem nevoie de paralaxa 
ei. Invers, dacă p mijlocul de a determina pe alti cale 
inarei, relația (2.36.2) dă posibilitatea de 

a determina paralaxa. 

Alt procedeu de a folosi binarele pentru determinarea parn- 
laxelor este urmütorul: 

Orbita determinată cu ajutorul observaţiilor vizuale dă la 
orice moment, în mărime și direcţie, viteza componentei pe 
orbita wa, prin urmare și proiecția acestei viteze pe raza 
vizuală. Dar, cum am mai spus, observaţiile fiind făcute în 
unghiuri, viteza astfel determinată nu are o valoare liniară 
(în km/s), ci acen valoare liniară înmulțită eu un factor de 
proporționalitate necunoscut, Dacă însă egalüm componenta 
radială a acestei viteze eu cea pe care o dă viteza radială mäsu- 
rată cu speetrograful, putem determina acel factor de propor- 
Vionalitate, ceea ce permite să deducem paralaxa. 


2.37. COMPONENTE INVIZIBILE ALE BINARELOR 


La (2.33) am arătat cum a fost descoperit companionul, 
pe atunci invizibil, al stelei Sirius. Tabelul următor dă, 
după determinările lui Kamp, elementele altor binare ai căror 
companioni sint invizibili. 


BINARE CU. COMPANIONE INYIZIRILI 


Duos » | 
Stele | ^ EAT M x "A ^n 
i 
A 8° comp. Ol Oygni | 07,204 0,968 419 | URI 6,16 
Roar 614 0,25 1,28 16,5 0,17 0,08 
BD 20°, 2465 0,21 0,54 26,1 — 0,002 
Steaua Barnard 0,53 — 1 — 0,06 
Lalande 21 155 0,41 | 6,07 1,14 0,22 | 0,08 


Sintem conduși la presupunerea că corpurile cu mase mai 
mici decit 0,050 nu au lumină proprie. Este probabil așadar 


—- 


* Semiaxa mare a orbitei stelei vizibile în jurul centrului de gravi- 
tate al sistemului. 


ca companionii cu asemenea mase, aci înfățișaţi, să fie de 
natură mai mult planetară decit stelară. Se cunosc un număr 
considerabil de binare vizuale; numai catalogul lui Aitken 
(1932) conține 17 180, 


2.38. BINARE SPECTROSCOPICE 


Pe la 1890, C. Pickering, cercetind spectrogramele obţinute 
zilnic la Harvard pentru multe stele, a constatat la unele 
dintre ele o dedublare periodică a liniilor spectrale, dedublare 
alternată de coincidente tot periodice ale acestor linii, Expli- 


catia fenomenului este. simplă. 
Stelele acestea sint binare ale căror componente sint prea 
apropiate ca să poată fi văzute separat chiar în lunetele cele 


violet roșu 
A; B3 


adla: 
p 4,18; 
"4 


Ale, 


mai puternice, Ele gravitează în jurul centrului lor de gravi- 
tate G, corpul principal A, centrul de gravitate G si corpul 
secundar Æ găsindu-se întotdeauna in linie dreaptă. În 
fig. 2.38.1 om înfățișat cazul mai simplu în care orbitele sint 


circulare. În cazul general însă orbit ipti 
ursi e gp ele sint eliptice și se 
Hâminem, pentru simplitate, la cazul tat în fig. 
2.38.1, in care am reprezentat vitezele ce r două compo- 
nente așezate în patru poziţii particulare, Soarele © gásin- 
du-se în direcţia arătată de săgeată, Com nta principală 
ma! masivă, se mișcă cu o viteză mai mică decit cea secundară, 


Fig, 2,38.2 


așa cum arată figura, Cele două componente iu fi 
orbita sa în același interval de timp, za pe A SR SP 
„La cele patru momente la care componentele ocupă pozi- 
tiile 1, 2, 3, 4 sint reprezentate și vitezele celor două corpuri. 
Figura arată că in Pet pe 1 si 3 componentele radiale ale 
vitezelor sint nule, liniile spectrale nu sint deplasate din loc 
In pozițiile 2 si 4 vitezele sint radiale și opuse. Deplasările 
liniilor spectrale, datorite efectului Doppler-Fizeau, sint de 
seris opus, liniile se dedublează cum arată ligura: deplasările 
e ag iind vitezelor, sint mai mari pentru steaua B, spre 
violet (apropiere) în poziția (2), spre roșu în poziția (4). În 


y Fig. 2.38.3 


alte poziții decit cele înfățișate în f igură deplasările au valori 
intermediare. 

Dacă, intr-un gratie, purtám timpul In abscish si vit . 
dial& în ordonată, obținem curbele = hc indici pontra velo 
două componente. Amintim că fig. 2.38.3 reprezintă cazul or- 
bitelor circulare, În cazul orbitelor eliptice, curbele vite» 


zelor radiale nu mai prezintă simetria sinusoidală din 
fig. 2.38.3, ei se pot prezenta ca In fig. 2.38.4, de exemplu. 

De multe ori se măsoară numai decalajul celor două linii 
spectrale una faţă de cealaltă. În cazul acesta, obținem o 
singură curbă de viteze radinle relative. 

Din măsurările făcute pe aceste curbe se deduc orbitele 
absolute sau relative, Nu se poate deduce Însă unghiul i 
făcut de planul orbitei cu planul 
tangent la sfera cerească și nici 
semiaxa mare n orbitei. Se deter- 
mină numai produsul a sini, 

Spre à se obține cel puțin o 
valoare statistică a semiaxei mari A 
a, se adoptă pentru sinti, care Fig. 9,384 
intră în formulă, valoarea statis- 
tich simi = p = 0,59, care se deduce prin calculul 


probabilităților (Anexă, 15). Dacă din calculul orbitei 
em valoarea numerică asin i= g, relația a"sin*i — 
= 0,59 a? == g" dă valoarea statistic a semiaxei a. 

În cazul binarelor vizuale (2.36), care dau nu numai valoarea 
unghiulară a^ a semiaxei mari, dar dau $i valoarea absolută 
a unghiului i, dacă facem $1 mânsurări de viteze radiale, aces- 
tea dau a sin i, din care se deduce a; apoi relația: 


A = 206265% dă distanța A, adică paralaxa. 
n 


În paragraful următor vom vorbi de binarele fotometrice, 
care dau înclinarea i, dar nu semiaxa mare. Unele dintre aceste 
stele, Capella de exemplu, pot fi tratate si ca binare spectro- 
scopice, aga că pentru ele putem determina semiaxa mare în 
valoarea ei liniară, 

Catalogul lui Moore (1936) conține 1 208 asemenea binare. 


2.39. BINARE FOTOMETRICE, 


Dacă planul orbitelor celor două componente ale unei binare 
trece aproximativ prin Soare și dacă sint prea apropiate una 
de alta spre a putea fi vüzuto separat, binara apare ca o stea 


unică, dar cele două componente ale sale trecind periodic 
una prin fata celeilalte, adică eclipindu-se reciproc, steaua, 
în aparență simplă, este uneori mai strălucitoare alteori mai 
puțin strălucitoare; este o stea cu variaţie luminoasă provo- 
ceată de eclipsele reciproce, o pseudovariabilă, o binară 
[otometrică. 

Dacă (fig. 2.39.1) purtăm timpul în abseisă, magnitudinile 


^ .2 9 94 6 8 101914 15h 


Fig, 2.39.1 


in ordonată și reprezentăm fiecare observaţie, obținem curba 
de lumină a stelei. Figura reprezintă o asemenea curbă cu două 
minime, unul în care steaua mai strălucitoare este eclipsatà 
de cea mai slabă, al doilea în care steaua mai slabă este acope- 
rită de cea mai strălucitoare. Stelele care au curbe de lumină 
analoge celor din fig. 2.39.1 se numese variabile de tip Algol. 


Fig. 2.30. 


Magnetitudinea 


Timpu? 


Alte stele au curbe de lumină de felul celei din fig. 2.39.2; 
acestea sint stele de tipul B. Lyrae. 

Acestea sint tipurile ge sg ale variabilelor cu eclipsă 
sau, cum mai sint numite, ale binarelor fotometrice. 


De notat că teoria acestor binare dă valoarea rapoartelor 
dintre razele componentelor și semiaxa orbitei relative, pre- 
cum și valoarea absolută a înclinării i a planului orbitei pe 
sfera. cerească, 

Se cunose peste 2 000 de asemenea variabile. 

Pentru unele dintre aceste stele, curba de lumină permite 
chiar determinarea unor forme eliptice sau ovale ale compo- 
nentelor, iar müsurürile de viteze radiale pun în oris 
ajectări de materie și unii curenți, aga eum arată fig. 2.39.3, 
care reprezintă schema binarei fotometrice B Lyrae după 
Struve, săgețile arătind mișcările de gaze. ; 

Binarele fotometrice au perioade, in general, mai scurte 
decit cele spectroscopice și acestea mai scurte decit cele 
vizuale, 

S-au căutat relații între perioadă și excentricitate; rezul- 
tatele obţinute prin asemenea studii nu sint, însă, unanim 
acceptate. 

Se găsesc cupluri în care una dintre componente este o pitică 
albă, una o supragigantă sau ambele subpitice, dar nu se 


cunoaște nici un cuplu constituit dintr-o stea normală și o 


subpitică, A 
Tabelul următor cuprinde unele date privitoare la cîteva 


binare cu eclipse, 
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244. NEBULOASE DIFUZE OBSCURE 


Aspecte, Încă în secolul al XVIII-lea, W. Herschel vorbea 
de „spaţii vide de stele” în Calea Laptelui și în apropiere. 
Sint cunoscuți, de pildă, așa-numiții „taci de cărbuni“. Mul- 
VÀ vremo s-a crezul În existența unor asemenea goluri In spa- 
Qul populat de stele. 

Pe la 1149, E. Barnard, printr-un amănunțit studiu foto- 
grafio, a fost condus la concluzia că ne aflăm nu în fata unor 
spații vide, ci In faga unor nori opoci de materie absorbantă. 

ntr-adevür: 

1, Nebuloasele obseure au formele cele mai variate: de 
la mici discuri opace, eu contururi de o impresionantă nete- 
xime, pînă In lungi canale gerpuite, ca acelen de lngh steaua 
[] Ophiuci. Explicarea acestor înfățișări prin existența unor 
spaţii vide de stelo, ar impune ipoteza că sistemul stelar ar 
fi străbătut, fn toată grosimea lui, de la ochiul nostru pină 
la periferie, de ndevărate tuburi cilindrice de formele cele 
mai emprieioase, eu generatoarele lor orientate după razele 
vizuale și avind ca secţiuni drepte înseși formele sub care 
apar aceste nebuloase. 

Nu numai că o atare ipoteză este cu totul neverosimilă, 
dar ar fi și mai inexplicabil faptul că mișcările proprii nu ar 
face să pătrundă niciodată unele stele în scele „canale vide" 
de stele. 

2. După eum se va vedea mai departe, multe dintre aceste 
nebuloase obscure sint asociate cu altele luminoasa, cu care 
par u face chiar corp comun (pl. VI). Asemenea nori obscuri 
we vüd foarte numeroși și intingi în Calea Laptelui, 

3. În cuprinsul acestor nori obscuri lipsese nu numai 
stelele, dar și nabuloasele extragalactice care se găsesc dincolo 
de marginile sistemului nostru stelar. Ipoteza acestor canale 
gonle ar deschide, dimpotrivă, „ferestre“ în Galaxie, ferestre 
prin care am avoa vederea și mai liberă în spațiul nemürginit, 
Să admitem oare că aceste tuburi cilindrice se prelungesc în 
tot spațiul, pornind toate din locul în care ne aflàm noi? 

4. Slipher și Max Wolf au putut fotografia pentru unele 
nebuloasa obscure un spectru foarte slab, care arată că aceste 
nebuloase reflectă totuşi o palidă lumină primită de la stele, 
așadar, aceste „canale vide" conțin materie, 


5. După cum vom vedea Îndată, slaba densitate, ce este 
natural as stribuim acestor nori, nu implică nicidecum trans- 
lor. 
Pe galactici absorbanți. Alură de aceste nebuloase ob- 
scure, de forme și dimensiuni mai neted sau mai difuz limi- 
tate, există în Galaxie și nori absorbanţi întinși, despre care 
vom vorbi mai departe (3.13). 


242, NEBULOASE DIFUZE LUMINOASE 


În general, aceşti aştri sint nori de pulberi de lelul celor 
obscuri, dar luminati de cite una sau mai inulte stele calde 
din interiorul lor sau din vecinătate, Au densități extrem de 
slabe, ca și norii obseuri, Se cunose circa 300 de asemenea 
nebuloase; unele dintre ele sint mai frecvente în vecinătatea 
Cáii Laptelui și au, de multe ori, aspect filamentos, euloare 
verzuie, spectru discontinuu cu linii de emisie; altele sint 
mai frecvente În zona stelelor eu heliu de tip B și au în gono- 
ral aspect. nebulos, culoare alburie și spectru continuu, ase- 
màn&tor stelelor B care le luminează. j 

Dimensiunile unghiulare ale acestor agtri sint foarte va- 
riate: de la marea nebuloasă dim Orion (pl. IH), care îşi 
intinde braţele pe Întreaga mare constelație, pînă la minu- 
scule discuri care abia pot fi deosebite de stele. [ 

Faptul că aceste nebuloase sint luminate de stele, apare evi- 
dent cind privim imaginea fotografică a Pleiadelor (Cloşca 
cu pui) (pl. II). Adhugăm că spectrul acestor nebulozitáfi 
este asemânhtor spectrului stelelor B5, care constituie acel 
roi de stele, | 

Hubble a cercetat mai de aproape fenomenul acesta și a 
schițat o teorio pe care o indicüm aci. A 

Fie m = — 2.5 log 1, magnitudinea aparentă a stelei, Li 
fiind strălucirea ei aparentă, La unitatea de distanță străluci» 
rea stelei este / A”, A fiind depărtarea stelei. Steaua este incon- 
jurată de nori care, În depărtarea a de stea, sint luminati 
cu strălucirea LE „Cu unul și acelaşi telescop, cu aceleași 

a 

láci fotografice, cu același revelator, cu aceeași durată de 

„oastei se pot obţine în imaginea fotografică numai strå- 


7 4 


lucirl superioare unei anume limite C, core rümlne aceeași 
tru toate nebuloasele fotografiate in condițiile arătate, 
it s-ar intinde nebulozitatea nu vom putea obține pe 
placa fotografică, decit imaginea din interiorul unei sfere 
de vază a, definită de relația => = C. Fizica (legea lui 
Lambert) spune că această  sferá apare ca un dise uniform 


luminat, avind semidiametrul unghiular d —-*. 


Fie i strălucirea aparentă a unității de unghi solid în aria 
aparentă a discului nebular uniform luminat, Strălucirea apa- 
rentă integrală a discului, presupus circular, este J = md?i, 
iar magnitudinea aparentă integrulă a discului este, conform 
formulei lui Pogson, 


(2.42.4) m = — 2,5 log I =— 2,5 log 4m — 5 logd — 2,5 logi. 


În condiţiile de studiu adoptate de Hubble, i reprezintă 
strălucirea stelelor de magnitudine 14, deci — 2,5 log i = 14. 
Pe de altă parte — 2,5 log 4x = 2,74, aşa Incit: 


m 4-5 log d — 11,26. 


Cercetind în acest fel aproximativ 82 nebuloase difuze, 
Hubble a făcut o reprezentare grafică, purtind în abseisă 
magnitudinile m, la ordonată log d', d' fiind valourea semi- 
diametrului d exprimată în minute de arc. Reprezentarea gra- 
fich verifică teoria făcută și determină, pentru dreapta obfi- 
nută, ecuntin 


(2.42.2) m +4,9 log d'= 11,9. 


Datele de observaţie fiind bine reprezentate prin. graficul 
deseris, rezultă că este adevărată ipoteza după care aceste ne- 
buloase sint nori care retransmit lumina pe care o primese 
de la stelele cu care sint conexate, 

Hubble a mai formulat și următoarea lege: 

Nebuloasele conerate cu stele de tip anterior. tipulwi BM 
(de exemplu O^, O9, BO) au spectre de emisie formate din linii 
strălucitoare ; cele conerate cu stele de tip posterior (de exemplu 
B5, F, G...) au spectre continui cu linii obscure de absorb(ie, 


licatia acestei legi se impune de la sine: 

Stelele de tip anterior tipului BI sint foarte calde; au, 
prin urmare, o radiaţie termoionicá destul de puternică spre 
a excita materia nebuloasei și a o aduce în stare de a emite 
(prin fluorescentă) radiaţiile ce este capabilă să emită. Ste- 
lele de tip următor, mai puţin calde, nu mai pot excita ma- 
teria nebuloasei, această materie „se mărginește à reflecta 
lumina primită de la stele; de aici spectrul continuu identic 
cu al stelelor conexe. ; 

Depărtările acestor nebuloase sint, evident, egale cu depâr- 
tările stelelor conexe, H 

Diametrele lor liniare se evaluează ugor: à^ fiind paralaxa, 
iar diametrul (în cazul celor ce se prezintă sub înfăţişarea 
unor discuri) d' în minute de are sau d în radiani, avem, 


pentru diametrul liniar D, 


4 4 €) d 
—— i= —- = — 5, 
(2.42.3) D = ua. ad 2pm 2-265 sl 
€ 4.1] 
63 304 3” 


Se găsesc depârtări de sute și mii de parseci şi diametre 
foarte variate; de exemplu: 

Nebuloasa din Pleiade (pl. II) se găseşte la depărtarea de 
100 ps = 326 a.l. și are diametrul de 5* sau P^ = 55a. 

Marele Nor al lá Magellan se găsește la 20000 psa = 
= 95 000 a.l. pi are diametrul de 80 ps = 260 a.l. Spectrul 
acestei nebuloase prezintă linii de emisie; ea are magnitudi- 
nea absolută —14, coca ce arată că este de cirea 40 000 000 
de ori mai luminoasă decît Soarele. 

Măsurările de viteze radiale, în diferitele părți ale acestor 
nebuloase, pi unele măsurări interferenţiale, chiar unele 
măsurări micrometrice relevă rotații ale lor în jurul unui 
diametru, precum și mișcări interne; Însuși aspectul nebu- 
loasei Orion (pl. MI) prezintă evidente [rămintări interne. 
Partea centrală a acestei nebuloase are o rotație u cărei pe- 
rioadă poate fi evaluată — după măsurările de viteze ra- 
diale — la 500 000 de ani, 


Marea nebuloasă din Lebăda (pl. IV) are o viteză radială 
de 440 km/s în mijlociu, una din marginile ei se depărtează 
cu 100 km/s, cealaltă se apropie cu 18 km/s. 

Nebuloase difuze mixte. Uneori nebuloasele difuze obscure 


sint conexate cu nebuloase difuze luminoase ca accea din 
pl. VI. 


243, NEBULOASE PLANETARE 


Nebuloasele planetare sint, de cele mai multe ori, mari 
globuri sferoidale de gaze avind în centru o stea foarte caldă, 
caro le excită prin radiația sa ultravioletă. Se cunoso aproape 
300 de astfel de nebuloase, care formează o grupă. După 
uspect, se deosebesc, de obicoi, două categorii: 

Nebuloase inelare, cu partea centrală aproape obscură gi 
eu un inel marginal luminos (pl. V). 

Nebuloase planetare, cu discul aproape uniform luminos., 
Acest nume generic se foloseste, In special, pentru subgrupa 
de care vorbim aici. 

Stele nebulare, cu dise mie În jurul unei stele centrale. 
La cele mai multe se poate vorbi de un disc; diametrele acos- 
tor aștri se evaluează în mijlociu la 0,1 ps. 

Mai există asemenea corpuri cu forme oarecum capricionse, 
ca nebuloasa din polul eclipticei, nebuloasa Helix, nebuloasa 
H IV. 

Nebuloasele inelare nu sint de fapt inele, căci, dacă ar 
fi aga am vedea unele aproape pe muchie și doci acestea ar 
apărea sub forma unei elipse, Faptul că le vedem pe toste 
sub formă aproape circulari ne conduce la concluzia că 
sint straturi sferice emise cindva de steaua centrală, Aspec- 
tul inelar a fost explicat foarte simplu de Curtis în mo- 
dul urmâtor: 

Considerăm în jurul stelei stratul nebular de grosime d 
limitat de două sfere concentrice. O rază vizuala QP strā- 
bate, în interiorul stratului nebular, un drum a cărui lun- 


L] 
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depinde de distanța za ruzei considernte In raza vizuală 


i centrale 2.43.1). mi de 
E s M ORAE nebular gi cea interioară limi- 


temzà, pe raza QP, coardele de lungimi 2 = A si 


Fig. 2.43.1 


pat zx. R fiind raza slerei exterioare. Notind 1 
aa în P şi k un coeficient de proport ionalitate, avem: 


I= kE- TET — s), 
i T i , proportionalü eu lungimea dru- 
runner kia N ER a stratul nebular. MT. 
Se vede imediat că valoarea minimă mn = kd a acasa 
într-un punet și cea maximă fy = k Yi — LER 2 — 
pund valorilor z= 0 şi r= Hd. Raportul J al aces 
două valori este: 


| A —4— 
1 js —iR — 4j FLEF 
(2.43.1) je e PE E- l-a 


Cu aceast formulă, Curtis a găsit valorile următoare: 


FII 4 ain J din J 
0,004... 44,7 0,100 ... 4,4 0,400 ... 2.0 
0,40 ... 14,1 0,200 ... 3,0 0,500 ... - 
0,050 ... 6,2 9,300 ... 24 1,000 ,.. 1,0 


Acest tabel arată că, dacă raportul d/ R are o valoare vecină 


i S bular este gros, J este 
de 1, cu alte cuvinte dacă stratul ne t Aeon 
vecin de 1, discul nebuloasei este aproape salons nog 


dacă raportul djH este mic, adică dacă stratu 
153 


subțire, J are valori mari, deosebirea între strălucirea maxima 
pe circumferința de rază R — d si cea din centru este mare, 
astrul apare sub formá inelară. 

Dimensiunile acestor nebuloase pot fi uşor evaluate, 

Pentru unele dintre ele paralaxa este data de paralaxa 
stelei centrale, magnitudinea aparentă este dată de măsurări 
fotometrice, rides in magnitudinilor absolute dă și acedstă 
din urmă cantitate (M). Fie M, magnitudinea bolometrică 
absolută a nebuloasei, M,a aceea a Soarelui. Formula lui 
Pogson și aceea a lui Stelan— Boltzmann dau: 


M, — M,a = — 26 log j. = — 2,5 log ra . 
5*uw 


Adoptind My = 4,9, Ta = 6 000°, M, = — 1, 
T-5 


* = 50 0007; cele două din urmă cantități fiind mijlocii 

deduse in studiul mai multor nebuloase, se găseşte pentru 
nuclee 

> - 8202 Hs. 


Pentru dimensiunile stratului nebular, raza unghiulară 
R* fiind dată de măsurări micrometrice gi paralaxa ©” egală 
cu a stelei centrale, avem: 


Astfel de calculează: 


DIAMETRELE CITORVA NEBULOASE PLANETARE ÎN u.a. 


NGE EI NGC 2H NGE 2R 

6572 ... 2 600 7 026... 13 400 6 80&,., 78 000 
4543... 7200 6 620 ... 23 000 246 ... 100 000 
7662 ... 9400 1747 ... 40-000 3 587 ... 200 000 


4862 ... 10 000 1 501 ... 54 000 7 139 ... 270 000 

Diametrul solar avind valoarea 1/108 u.a., tabelul arată 
diametre de milioane de ori mai mari decit al Soarelui, de 
mii de ori mai mari decit diametrul sistemului solar (dia- 
metrul orbitei plutoniene fiind de 80 u.a.). 


Spectrele nebuloaselor planetare se obțin foarte bine cu 
prisma-obiectiv, deoarece sînt constituite din linii străluci- 
toare izolate. Fiecare linie dă o imagine monoecromaticà a 
nebuloasei, 

La speetrograf însă liniilo spectrale prezintă sspecte dintre 
cele mai interesante și instructive. 

Dacă se așază fanta spectrografului normal axei mici a 
discului nebular, liniile spectrale prezintă o inclinare i fată 
de direcția fantei. Înclinarea aceasta arată că nebuloasa are 
o rotaţie în jurul axei sale mici, una dintre marginile discului 
nebular apropiindu-se de noi, cealaltă depürtindu-se (leno- 
menul Doppler—Fizeau). Înclinarea i dă viteza rotației. 

Dar fenomenul este mai complicat. În lungul ei, linia este, 
pe alocuri, curbată, îngropată, întărită, ublat&. Defor- 
mările acestea dovedese că masa nebulară este supusă unor 
Írümintári interioare mari (deosebite de la un punet la altul), 
mişcări radiale de sensuri și viteze deosebite (curbári și dedu- 
blári), de ionizare dilerite (întăririle liniilor). Fenomenul 
a primit numele de turbulenţă, 

itezele radiale ale nebuloaselor planetare sint, in general, 
cuprinse între —50 și -+50 km/s, dar pot trece de 200 km/s, 
ca acelea ale norilor lui Magellan, 


METODE INDIRECTE PENTRU MĂSURAREA 
PARALAXELOR STELARE 


245. IMPORTANŢA MĂSURĂRILOR DE PARALAXE STELARE 


Măsurarea paralaxelor stelare constituie una dintre cele 
mai importante probleme ale astronomiei moderne. Multe 
chestiuni de astronomie nu pot fi rezolvate decit în măsura 
în care cunoaștem depărtările individuale sau cel puţin statis- 
tice ale cit mai multor stele. 

Ca atare, orice mijloc de evaluare a acestor depârtări este 
binevenit și utilizat cu cea mai mare grijă. Metoda trigono- 
metrică (1.11) aduce dutele fundamentale pe temeiul cărora 
se elaborează diverse alte metode, care duc pină la depártàri 
mult mai mari. Aceste metode folosese diverse proprietăți 
ale stelelor, exprimate prin anumite relații ee contin unele 


constante, care se determină aplicind aceste relații stelelor 
cu parnlaxe date de metoda trigonometrich. 


2.85. PARALAXELE GRUPURILOR DE STELE 
CU MIȘCĂRI PROPRII CONVERGENTE 


Metoda pe care o expunem aici, datorită lui Lewis Boss, 
este, ca și cea trigonometrică, o metodă geometrică, inde- 
pendentă, care merge simţitor mai departe, aducind rezultate 
precise, dar numai pentru anume grupe de stele, 

Există grupe de stele — roiurile imprágtiate — ale căror 
mişcări proprii pe o remarenbilà convergență câtre 
un punet bine definit pe sfera cerească, Se înţelege că aceste 
stelo au migeri paralele în spaţiu, punetul de convergență 
al mișehrilor proprii fiind punctul de la infinit al direcţiei 
comune a mişcărilor În spaţiu. 

lată mai întti cum se poate determina punctul de conver- 
gență C al mișcărilor proprii ale stelelor dintr-un asemenea grup. 

Fie pe sfera cerească (fig. 2.45.1) o stea din grup, 
coordonate ecuatoriale 3, x, C punctul de convergență 
de coordonate O, 4, pe care vrem să-l determinăm, « mişca- 


rea proprie a stelei, p = fat unghiul ei de poziție dat de 


Fig. 245.1 


tg p =, zar, fiind componentele mișcării proprii după me- 
* * 
ridian și paralel, exprimate, ca $i =, în km/s (2.10). Se știe că: 


ta = A „ma = 71,40 85 093,7 =l F 


us, Ha fiind mişcările proprii exprimate In secunde de arc pe 
an, apa cum sint date de observaţii. 
În triunghiul sferic aPC avem: 


cos 8 tg Ñ = sin 8 cos (4 — a) + sin (4 — 2) ctg p 
sau 
cos B TI = [sin B eos a — etg psin x: cos 4 — [sin 8 sing + 
= ctg p cos a] sin A 
de unde, punind 
"EP y « 4 

(2.45.1) zO te 0 

a = sin 8 cos x — etg p sin x, 

b = sin 5 sin x + otg p cos a, 
se deduce: 
(2.45.2) ax + by = cos 9. 


Datele de observaţie dau posibilitatea de a se serie această 
ecuaţie pentru fiecare stea a grupului. Avem astfel atitea 
ecuaţii, cite «tele luăm In considerare. Acestea sint ecuaţiile 
de condiţie care, rezolvate prin metoda pătratelor minime, 
dau necunoscutele z, y, și din care, după (2.45.1), se deduce: 


1 y 
(2.45.3) D-ra it”, 


pentru coordonatele D, 4 ale punctului de convergență, 


Numind y unghiul Cos fücut de raza vizuală a stelei cu 
raza vizuală a punctului C, adică cu viteza comună S n ste 


elor din grup, avem 1-90, astfel încît În triunghiul 

ePC (fig. 245.0) se scrie: 

(2.45.4) cos X = sin d sin Q + cos 3 cos ( cos (4 =a): 
wi 


Wefacind figura 2.55.1 în planul aOC, se obține fig. 2.45.2, 


in care: 
s= VFF? =V ta Fa 


reprezintă viteza liniară în spațiu a stelei, paralelă cu OC, 
NN _ 4 : : : : 

dor == — H este mișcarea proprie unghiulară a stelei Într-o 
secundă, adică un unghi extrem de mic, iar n este numărul 


Fig. 2.45.2 


de secunde dintr-un an. În aceste condiţii putem considera 


patrulaterul taps ca un dreptunghi. Figura dă astfel 79e tg x 
sau 


(2.45.5) D = ptg z 


relație în care singura necunoscută este paralaxa ©”, 

De notat că, În cele ce preced, am considerat toate ste- 
lele grupului ca avind mişcări perfect egale și paralele in 
spaţiu. Luerul acesta nu este exact: pe lîngă mişcarea de an- 
samblu 4, pe care am considerat-o și pe care o au toate ste- 
lele grupului, fiecare stea în parte mai are o mişcare parti- 
culară, care se adună geometric la cea de ansamblu. Ca atare, 
metoda trebuie aplicată grupului întreg, nu fiecărei stele în 
parte. De altfel, cînd rezolvăm ecuaţiile (2.45.2) prin me- 
toda pătratelor minime, facem tocmai acest lucru. 


eum se vede, prin această metodă nu se pot deter- 
mina individuale ale stelelor, ci paralaxa întregului 
gp. Valoarea obținută este foarte sigură. 
felul acesta s-au găsit pentru Hyade și Pleiade depár- 
tările de 109 și 225 a.l. 


2.46, PARALAXE SECULARE 


Mai departe, vom vedea cum se determină viteza 5 a Soa- 
relui printre stole, Toate stelele au față de noi o viteză rela» 
tivà Y egală și direct opusă vitezei Soarelui, numită viteza 
paralactică, Vitezele paralactice dau mișcări convergente 
către antiapexul mişcării solare (punctul lor de convergenţă). 
La aceste viteze paralaetice se adaugă vitezele particulare, 
desemnate de obicei, în acest caz, sub numele de viteze pecu- 
liare, Figurile de la paragraful precedent arată că ducă se 
cunoaşte viteza S a Soarelui și apexul, prin urmare și anti- 
apexul (punctul de convergență), și dacă se măsoară p și p 
ale unei stele avem p = — S cos x, iar ecuația (2.45.5). de- 
vine: 


4,4 E m — S con 7. 


Bineînţeles, și aci intervin mişcările peculiare care viciază 
rezultatele, Valorile astfel obţinute pentru paralaxe nu au 
decit valoare statistică. 

Cităm în paragraful următor — spre a fi strinse la un loc 
— metodele indirecte. de determinare a paralaxelor stelare, 


247, PAHALAXE STATISTICE DEDUSE DIN MISCARILE 
PROPRII PECULIARE MIJLOCII 


Această metodă, datorită lui Kapteyn, utilizează valorile 
mijlocii m^, n“ în "jan ale componentelor mișcării proprii 
după direcția pe sfera cerească a antiapexului și după nor- 
mala la acea direcție, S fiind viteza Soarelui în km/s faţă 


de stelele vecine, y unghiul măsurat pe sfera cerească prin 
arcul care unește punctul de convergenţă eu steaua, formula 
lui Kapteyn Anexă, 18) este: 


&" Erie 4, m” — n* 


s sin x 3 


Cu această formulă Kapteyn a determinat un număr con 
siderabil de paralaxe statistice. 

Shapley a folosit și el nceste paralaxe și altele determinate 
de el spre a stabili legea depârtării cefeidelor. 

Metoda dă rezultate bune cîtă vreme stelele sint impár- 
(ite în grupuri judicios alese. Cu toate acestea ea a condus 
pe Shapley la evaluări greșite care s-au repereutat asupra 
depărtărilor atribuite cefeidelor izolate și a relației ce leagă 
perioada acestor cefeide de luminozitatea lor. 


2.58, PARALAXE DINAMICE 


La (2.36) am arătat cum se determină suma maselor com- 
ponentelor unei binare vizuale prin relația: 


masa Soarelui și durata anului fiind alese ca unități de mană 
şi de timp. Cum vom vedea mai departe, in cele mai multe 
studii statistice generale se udmite că stelele au, în mijlociu, 
mase egale cu a Soarelui. În acest caz, punind py + ie = 2, 
relația precedentă dă paralaxa cită vreme a^ gi t sint date 
de observaţii. Unii autori adoptă pentru suma [tà + Ha O 
valoare ceva mai mare decit 2. Oricum, paralaxele acestea, 
numite dinamice, nu pot avea decit o valoare statistică și 
Incă na de mică; tabelul de la (2.39) arată cum variază 
masele. 


$49. EVALUARI DE PARALAXE PRIN ATRIBUIREA 
UNOR DIMENSIUNI LINIARE UNOR ASTRI CU 
DIAMETRU APARENT 


Considerăm un corp cu diametrul unghiular a” dat de mă- 
surări micrometrice. Dacă un număr de alte corpuri nsemi- 
nătoare pentru care cunoaștem paralaxele arată că diumetrele 
lor liniare a gravitează destul de strîns In jurul unei mijlocii 
4, putem atribui corpului care ne interesează același din- 
metru liniar și atunci relaţia: 


în care a este semiaxa mare a orbitei terestre, dă paralaxa 6”, 
La (3.32) vom vedea că această metod n fost aplicată 
de Shapley roiurilor globulare. 


2.50, PARALAXELE BINARELOM SPECTROSCOPICE 


În paragralul (2.38) am prezentat această metodă ce se 
aplică mai cu seamă binarelor care sint totodată şi spectro- 
scopice pi fotometrice, întrucît mâsurările spectroscopice dau 
valoarea liniară a produsului asini, iar eele fotometrice 
dau unghiul i, 


254. MĂSURĂRI INTERFEROMETRICE ALE PARALAXELOM 
DE BINARE SPECTROSCOPICE 


Müsurürile interferometrice dau valoarea unghiulară a” a 
semiaxei mari a orbitei binarei și Inclinuren i a planului acelei 
orbite; mâsurările spectroscopice dau valoarea liniară a pro- 
dusului a sin i. Putem deduce, așadar, și a” și a, prin ur 
mare, paralaxa, 


n 


2.52. PARALAXE SPECTROSCOPICE 


Numim astfel paralaxele deduse din valorile magnitudi- 
nilor absolute adoptate în mijlociu pentru diversele clase 
spectrale. 

Am dat (2.21), intr-un tabel, valorile magnitudinilor 
absolute mijlocii adoptate la Yerkes pentru stelele de diverse 
clase spectrale. Dacă, cu ajutorul spectrografului, ul prismei- 
obiectiv, al indicelui de culoare, al retelei-obiectiv sau prin 
orice alte consideraţii, determinăm clasa spectrală a stelei, 
tabelul amintit dă magnitudinea absolută, iar formula 
magnitudinilor absolute dà paralaxa. 

Deşi au numai valoare statistică, totuși paraluxele astfel 
determinate sint destul de satisfăcătoare și au marea cali- 
tate de n fi numeroase, ceea ce mărește interesul lor pentru 
studiile statistice, 


7.53. METODA SPECTROSCOPICĂ ADAMS 


Din cele văzute pină acum și din cele ce vom vedea mai 
departe rezultă importanța pe care o nu mișcările proprii și 
vitezele radiale în foarte multe cercetări de astronomie. 
Kohlschütter și mai cu seamă Adams, au căutat relații între 
clasele spectrale și vitezele mișcărilor stelare. Astfel, Adams 
a descoperit fenomenul următor: 

1. Multe stele cu mici mișcări proprii, prin urmare depár- 
tate, dar strălucitoare, au spectrul mai slab în violet decit 
cele eu mari mişcări proprii, prin urmare apropiate, 

2, Unele linii spectrale sint deosebit de intense şi altele, 
deosebit de slabe la stelele strălucitoare. Aceleași grupe de 
linii spectrale sînt, dimpotrivă, slabe la stelele strălucitoare, 
intense la cele slabe. Düm numai un singur exemplu: linin 
A 4455 a calciului este intensă, linia X 4216 a strontiului 
este plab în spectrele stelei 61 Cygni (M = 8,0), Invers, 
linin à 4455 este slabă, iar A 4216 intensă in spectrele 
stelei a Tauri (M = 0,4), stea de 100 de ori mai luminoasă 
decit 61 Cygni, 


Experiențele de laborator arată că X 4455 este o linie de 
temperatură joasă (intensitatea ei crește cind temperatura 
descrește), iar A 4 216 este o linie de temperatură înaltă. 

Același fenomen se observă și la alte perechi de linii 
spectrale, 

Adams a studiat rapoartele dintre intensitățile acestor 
perechi de linii și a formulat mai intti un principiu pentru 
clasificarea spectrală a stelelor, după valorile acestor ra- 
poarte. 

După aceasta, cercetind stelele cu paralaxe cunoscute, 
prin urmare și cu magnitudini absolute cunoscute, n căutat 
o relație între magnitudinile absolute și valorile F ale ra- 
poartelor dintre intennităţile acestor perechi de linii, 

Grupind stelele după clasele lor spectrale, Adams a trasat, 
pentru fiecare grup de stele, cite o diagramă În care a trecut 
magnitudinea absolută Af în ahecisă, log R în ordonată, 
Fig. 2.53.1 reprezintă o asemenea diagramă. | 

La început, Adams a reușit să construiască asemenea dia- 
grame pentru clasele spectrale FO-F6, F7-G7, G8-K4, K5- K9 
şi M. În ziua de azi dispunem de asemenea diagrame pentru 
diverse alte clase spectrale; menţionăm În special gigantele 
albastre, foarte interesante. 


Fig. 2.53.1 44-32-1012 3 €u 


" "n 


În aceste condiții principiul metodei se impune de la 
sine: pentru orice stea, mâsurările fotometrice dau magnitu- 
dinea aparentă, spectrul dă raportul R, diagrama dă magni- 
MEM absolută, formula magnitudinilor absolute dă pa- 
ralaxa. 

Metoda este foarte sigură si duce la depărtări mai mari 
decit cele determinate prin metodele mb os anterior. Ea 
a servit la determinarea a peste 25 000 de paralaxe. 


2.54. METODA MISS LEAVITT-SHAPLE Y 


Am vorbit (2.28—2.32) de variabilele desemnate cu nu- 

generie de cefeide şi de relaţia ce există între perioada 

de variație luminoasă $i magnitudinea aparentă. Am spus 

acolo că magnitudinea aparentă și perioada fiind date de 
observaţii, formula magnitudinilor absolute dă paralaxa, 

, Tot acolo am spus că legea aceasta a dus po Shaploy la 
distanțe prea mari și am explicat cauzele acestei deficiențe, 
inerente oricărui Început. 

Vom spune însă de acum că cefeidele, fiind de multe ori 
stele supragigunte de străluciri extraordinare, se văd de la 
depărtări enorme, de la depărtări ce, pînă atunci, astronomii 
nici nu indrüzneau să conceapă. Shapley a lost primul care 
a ridicat un colț al vălului ce acoperea tainele universului. 
De unde pînă atunci astronomii credeau spațiul pulat de 
corpurile cereşti mărginit la sistemul nostru stelar, căruia 
numai cei mai Indrüzneti fi atribuiau dimensiuni de ordinul 
a 20 000 de ani-lumină, Shapley a vorbit, cel dintii, de sute 
de mii de ani-lumină, adică de dimensiuni, deși exngerate, 
totuși de ordinul de mărime ul celor reale. 

otugi, însuși acest mare astronom s-a înșelat mult cînd 

a luat în considerare ceea ce ar fi putut numai bânui pe vre- 

mea sa că se petrece dincolo de marginile Galaxiei noastre, 

hoa dat ulterior dreptate intuiției visătoare a lui W, 
erschel, 


Galaxia 


2.45, UTILIZAREA VALORILOR MEITOGIH 


În astronomie, ca în multe alte ştiinţe, se întrebuințează 
foarte des ceea ce se poate numi principiul statistic al mijlo- 
ciilor. Diverse cercetări ne conduc deseori la constatarea că 
anumite elemente, caracteristice corpurilor cerești, au valo- 
rile lor cuprinse între anume limite și se grupează mai mult 
în jurul unor valori mijlocii. De exemplu, mărimile stelare 
absolute ale stelelor de diferite clase spectrale se grupează 
În jurul unor valori mijlocii și sint cuprinse între anumite 
limite. 

n asemenea împrejurări, substituind valorile mijlocii 
ale unor asemenea elemente, în locul celor individuale, putem 
căuta să deducem din ele valorile mijlocii ale altor elemente. 
Unele dintre valorile mijlocii astfel obţinute vor fi prea mici, 
altele prea mari și astfel se vor compensa unele pe altele, din- 
du-ne pentru elementele căutate valori mijlocii care, intro- 
duse în cercetările statistice, vor duce la rezultate, cel puţin 
foarte apropiate de valorile ce am găsi făcind mijlocia rezul- 
tatelor pe care le-am obține utilizind valorile individuale. 

Principiul acesta al mijlociilor statistice a fost gi este con- 
tinuu utilizat de astronomi în scopul de a-și face o idee destul 
de justă despre forma, dimensiunile și structura spaţiului 
populat de corpurile cerești. 

Dar, nu mai departe decit acum 40—50 de ani — am pu- 
tea zice chiar mai puţin — cînd lucrārile de spectroscopie 
și fotometrie stelară nu luaseră avintul din zilele noastre, 
astronomii ignorau o mulţime de lucruri: de exemplu, enor- 
mele diferente de viteze, de luminozitüti, de volume, mult 
mai puţin de mase ete., dintre diversele categorii de stele 


8. 145 


f 


pi de corpuri cerești, ignorau existența curenților stelari 
despre care vom vorbi mai departe, formele extrem de va- 
riate ale diverselor categorii de nebuloase, mișcările de rotaţie 
ale unora dintre aceste corpuri și frămintările interioare 
ale altora, ignorau utitea și atitea particularităţi relevate 
de ultimele perfecționări ale analizei spectrale. 

n aceste condiții astronomii nu-și dădeau, altădată, în- 
deajuns de bine seama de limitele în care puteau aplica prin- 
vipiul valorilor mijlocii. Nu este de mirare, asadar, că con- 
cluziile cercetărilor mai vechi au început a Îi revüzute și 
*À în ziua de azi ajungem la concepţii despre univers cu totul 
diferite de cele de acum 30—40 de ani. 


7.2. STAREA CUNOSTINTELOR ÎNAINTE DE SHAPLEY 


Pinà la lucrările lui Shapley (1917—1925), pentru müsu- 
rarea paralaxelor stelare, astronomii dispuneau numai de 
metodele geometrice, mecanice și statistice care se mărgi- 
neau toate la depărtări destul de mici, Singură metoda Adams 
(2.53) începuse, pe la 1914, a aduce vederi noi și a lărgi 
puţin cimpul de cercetare. Pină atunci astronomii nu au avut 
alt mijloc de completare n datelor aduse de metodele amin- 
tite decit legea desereșterii strălucirii aparente a stelelor cu 
pătratul distanței, Îşi intemeiau, așadar, în mare parte cer- 
cetările pe müsurürile fotometrice, pe discutarea statistică 
a acestor măsurări și a celor de mișcări proprii şi viteze ra- 
diale, Au îndeplinit astfel o operă importantă care a adus 
mari servicii nu numai în astronomie, dar în însăși știința 
statisticii, știință în care numele unor astronomi, Charlier 
mai eu seamă, sint deseori citate. 

n oeen ce privește cunoaşterea spațiului In care sint Im- 
prâştiate multiplele și variatele corpuri cereşti, această operă, 
atit de vast. și ingenioasă, nu a putut duce la rezultate prea 
strălucite, deoarece, limitați la stelele ale căror magnitudini 
aparente le puteau măsura — fără a-și face niei o idee de strā- 
lucirile lor absolute —, atribuiau chiar celor mai depărtate 
stele distante mult prea mici şi, confundind universul cu 
spațiul ocupat de stelele apropiate, îi atribuiau dimen- 


siuni mult miri; 6 000 de ani-lumină, după Newcomb, 
10 000, dupl Eddington. Cind si cind «e avinta cite un Indràx- 
nef la 20—30 mii ani-lumină. « 

Am comite însă o mare greșeală dacă am ignora opera 
marilor Inaintagi din secolul precedent $i începutul celui 
actual. Ei au netezit calea lásind urmașilor date de mare 
importanță care au servit ca punct de plecare pentru cerce- 
tarea. spațiului de dincolo de marginile Galaxiei noastre. 

ntemeietorul minunatului capitol al ştiinţei despre uni- 
vers este W. Herschel (1738—1822). Și dacă rezultatele ce 
au început a fi obținute în al doilea sfert al secolului nostru 
lasă mult îndărăt tot ce se putuse face plină atunci, nu tre» 
buie să uităm pe marii înaintați: W, Herschel, J, Herschel, 
W. Struve, Littrov, Gould, Schiaparelli și mulţi alţii. Au 
urmat apoi Seeliger, Ka ten, Charlier, Schwarzschild, care 
au desüvirsit o operă colosală. 

Pina sas um orbit de multe lucruri, dar am lăsat la o 

rte o serie de probleme care cer unele cunoștințe privitoare 
isi nostru stelar. Este nevoie să ne oprim puțin $i asu- 
pra acestor chestiuni. 


PRIME VEDERI ASUPRA SISTEMULUI 
NOSTRI STELAR 


3.3. MĂRUINIRNEA SISTEMULUI NOSTRU STELAR 


Pinà la ce depărtări se întinde spațiul n de agtri? 
Este acest spaţiu infinit sau are margini? Dach are margini, 
cure este forma lui? Cum sint împrăștiați agtrii în interiorul 
lui? Ce se găsește dincolo de presupusele lui margini? 
La asemenea întrebări abia în jurul anului 1920 au in. 
ceput a se ivi răspunsuri juste, deoarece mai înainte lipseau 
metodele de măsurare ale marilor depărtări. Abia pe la 1914, 
cu metoda sa spectroscopich (2.53), Adams a făcut un mic pas 
inainte. Pină atunci nu se puteau măsura decit mici depär- 
tări prin metodele geometrice, iar astronomii, utilizind legea 
variației strălucirii aparente invers proporțional cu pătratul 
distanței, se străduiau să tragă concluzii din aplicarea acestei 


u? 


legi. Dar, cum am mai *, acei ingeniosi precursori stu- 
dinu astfel numai grupul de stele învecinate, ceca co numim 
noi azi sistemul local, 
lată cum rationau astronomii din secolul trecut spre a do- 
vedi că sistemul stelar este mărginit. Amintim aci gas 
mitul paradox al lui Olbers. 
Considerăm două «fere de raze A, A', cu centrele în ochiul 
observatorului 0. Un con elementar, de unghi solid dz separă, 
pe cele două sfere, ariile ds = 


e T (Ad), di! = = (A'dg)*. Daca 
presupunem că ambele sfere emit, 
pe unitatea de suprafață, acecuși 
energie luminoasă e, în conul con» 
siderat primim de la cele două sfere 
energiile luminoase aparente: 

x (/Adogl* 

——— e = 

4 4 


Fig. 3.3.1 x [A'del? 
4 A" 


: xt dọ? 


e ce dg?, 


care, eum se vede, sint egale, 

Să facem acum ipoteza că stelele ar avea toate aceeași pu- 
tere de radiere ca Soarele și cá ar fi uniform repartizate în 
spaţiul infinit (acelaşi număr de stele, peste tot, în unitatea 
de volum). In orice direcție am privi, raza vizuală nu ar găsi, 
nicăieri, nici un spaţiu vid; sfera cerească ar fi căptușită, fără 
cea mai mică lacună, de discuri stelare, unele mai apropiate, 
altele mai depărtate, După observaţia de mai sus, sfera ce- 
roască ar avea, In toată întinderea ei, strălucirea orbitoare 
a Sonrelui. Fenomenul acesta este departe de a fi realizat ; 
se trăgea concluziu că stelele constituie un sistem mărginit, 

Evident, argumentarea aceasta nu este valabilă decit în 
măsura in care sîntem îndreptățiți a înlătura posibilitatea 
unei absorbjii a luminii în spațiu. Vom vedea mai departe 
că lenomenul de absorbţie există, dar vom vedea și că, In ziua 
de azi, telescoapele uriaşe străpung spaţiul pînă la depârtări 
de miliarde de ani-lumină, aga incit nu absorbția ar produce 
o mürginire aparentă, 


Oriclt de simplist, acest raționament arată că trebuie să 
admitem că sistemul stelar în care ne găsim exte finit, iar 
dincolo de marginile sale absorbția luminii este extrem de 
de slabă, 


3.4. RAPORTUL DE STELE 


Dispunem de hărți cerești care dau stelele pilnā la magni- 
tudinea aparentă m = 17. Pe aceste hărți putem determina, 
pentru fiecare magnitudine, numărul N de stele de magni- 
tudine mai mică sau egală cu m (adică numărul stelelor de 
magnitudinile m, m—1, m—2, ...). Pentru stelele mai slabe, 

rea numeroase, ne mulțumim cu sondaje, adică fotografii 

Acute din loc în loc în arii de suprafețe bine definite din 

sfera cerească, Sondajele de acest fel permit să determinăm, 
printr-un fel de extrapolare, numerele Np de stele pină la 
magnitudinea 20, chiar mai departe. 

Numerele reale Nm ne sint astfel cunoscute, Să le com- 
parâm cu valorile lor teoretice, În ipoteza repartitiei uniforme 
a stelelor în spațiu și admitind cà toate stelele au aceeași 
strălucire absolută. Se înţelege că, în aceste condiţii, magni- 
tudinea aparentă a orichrei stele este functie numai de depàr- 
tarea ei ES Fie A, lọ strălucirile aparente ale stelelor de 
magnitudinile m $i 0, avem: 


la M şi, alegind 7, = 1, 


& âk 
A, — A. IU e AS 2,512777 
căci, după Formula lui Pogson (2.137, 
În = 107940 = 2,5127, 
Notind cu v densitatea stelară, adică numărul de stele 
din unitatea de volum, avem: 


(344) N, = P ya P v A 2,512999 = ‘z »At - 3,981 


Na = SE pAg 3,98, 
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Raportul: 


R = An = Nm Nu — Naa — Ba. 
Nea Nua Nm Ama RU 


(unde 3, = Ne o. N ! Raa » N = 2 
rele de stele numai de rri ile "am N a-a Sint nume- 
de stele. Rezultă ia pi mi m, m j te numeşte raport 


] * i , . $ ._. 7] l t L . 1 l 
i 


lată rezultatele date de numărătorile de stele: 


= 3,981 


m Nm R LJ Na n 
975.7 B ve 10 380200 ...... 
po "Ho. ^H no 1096000 ...... 2,7 
, iza, S aur, iyi 12 258800) n... M5 
Pene PN 2s d i. 58M O0 ..... 25 
E. P» COME "s M ous 13190000 ,..,.. 3 
AM uiu 4 MIS 21 840 000 14 
6 em oo m EA 571000 ...... 2 
7 ....15000 . ^ 95b: (107 800 000) ...... (1.9) 
- ns PE UY 8 gui (197 200 000) ...... aun 
P IN ND ...... "vi 19 ......(835 000 000) ...... (1.3) 
800 ...... ` $$ (690900000) ,.,... 9 


Numerele în paranteze rezultă din sondaje, f i 
în loc, În arii de mărime cunoscută, pe mă —Ó 2 

Se vede că raportul de stele este departe de a păstra valon- 
ron teoretică constantă 2,981, ci desereste pe măsură ce luăm 
în considerare stele tot mai slabe, Se trăgea concluzia că ste- 
lele se rürese pe măsură ce inaintàm tot mai departe în 
spațiu, și dispar electiv la o anumită depărtare, 

n ucest paragraf și în cel precedent am dat exemple de 
felul cum se rationa înainte de 1920. Rationamentele acestea 
duceau, în lipsă de alte cunoștințe, la idei greșite asupra spa- 
țiului populat de corpurile cerești; cum am mai spus, se atri- 
buiau acestui spaţiu dimensiuni infime, cel mult de 20 000— 
—30 000 a.l., căci era confundat cu regiunea din spaţiu În 


care sint imprügtiate stelele observabile și nici nu se bânuiau 
măcar marile depărtări ale unora dintre aceste stele. 

Sa mai amintim aci o cercetare, făcută pe la 1914, de Chap- 
mann și Melotte pe cligeele hărţii fotografice Franklin- Adams, 


, cercetare care a dus la relația: 


N = 8 Et dr 


unde a, «, 3, y sînt constante. Cu această formulă, autorii 
deduceau că mumürul probabil al stelelor din Univers este 
cuprins între 1 și 2 miliarde, În ziua de azi evaluam la cirea 
100—200 de miliarde numai numărul stelelor din Galaxia 
noastră și nici nu ne putem pune problema de a număra toate 
galaxiile, fiecare eontinind nenumărate stele, 

Exemplul acesta ilustrează cit de ineficace orau metodele 
de studiu care au precedat pe cele ale lui Shapley. 

În prezent Însă — nja cum vom vedea mai departe — știm 
că există stele și dincolo de cele pe care le putem vedea sau 
fotografia și dispunem de metode de determinare à distanțelor 
la care se găsesc unele stele Foarte depărtate. 


3.5. REPARTITIA STELELOR PE SFERA CEREASCĂ 


Desi fenomenul acesta a lost studiat şi de alti cercetători 
mai Înainte, vom vorbi totuși de cercetările lui Schiaparelli 
(1889), întrucit, cerind mai puţine explicaţii, pun totuși feno- 
menul mai clar În evidenţă, 

Marele astronom italian a făcut numărătoarea stelelor vizi- 


bile eu ochiul liber — pină la magnitudinea 6 — servindu-se 
de lucrările fotometrice ale lui Pickering şi de catalogul Ura» 
nometria Argentina al lui Gould. 

Schiaparelli a considerat pe sfera cerească diverse trapeze 
slerice separate prin paraleli și meridiani și a numărat cîte 
stele de fiecare magnitudine se găsesc în fiecare trapez, Im- 
pártind numerele astfel obținute la suprafața trapezului a 
găsit, pentru fiecare magnitudine, densitatea superficialà a 
stelelor de acea magnitudine cuprinse în fiecare trapez. 


Fig. 3.54 


„Schiaparelli a dedus că densitájile stelare superficiale ma- 
tM 0 en într-o zonă care cuprinde Calea Laptelui în 
Înainte de Schiaparelli, W. Struve (1847) a făcut si el studii 
analoge cercetind stelele pinà la magnitudinea 9 conținute 
in aşa-numita zonā a lui Bessel, adică zona din sfera. cerească 
cuprinsă Intre paralelele de deelinații —15* și +15, Fig.3.5.1 
reprezintă rezultatele studiului lui Struve asupra stelelor din 
zona lui Bessel, și anume: rezultatele numărării stelelor de 
magnitudine mai mică de 7 sint înscrise (fig. 3.5.1) în inte- 
riorul cercului celui mai mic, numerele de stele cu m « Uu 
nint Inscrise în zona circulurá, | 
Mai tirziu, W. Herschel și fiul său, J. Herschel, au execu- 
tat faimoasele lor numlrhtori (jauges) de stele cu ajutorul 
unui telescop de 48 cm diametru și 6 m lungime focală. Ei 
uu numărat din loc în loc stelele pină la magnitudinea 15—16 
cuprinse In arii de mărimi bine determinate și au evaluat 
astfel densităţile stelare superficiale in diferite regiuni ale 
sferei ceresti. Densităţile superficiale găsite de ei în zona lui 
Bessel sînt inserise în fig. 3.5.1. în afara cereului mar». 


Cercetările acestea au avut drept scop să pună in evidență 
zona din sfera cerească în care densitatea superficială a sto- 
lelor este maximă. A reiegit că această zonă se confunda cu 


Calea Laptelui. 


3.6. GALAXIA, COORDONATE GALACTIGE 


[nfátishm aci numai citeva date, necesare expunerilor co 
urmează; vom reveni, de altfel, cu unele amănunte. 

Sistemul stelar din care facem parte împreună cu Soarele 
poate fi înfățișat ca un dise circular subțire, avind în partea 
centrală o umfláturà care constituie nucleul său. În orice direc- 
tie am privi în cuprinsul acestui disc, vedem un număr conside- 
rabil de stele, îndesite unele într-altele și proiectindu-se pe sfera 
cerească sub forma unui briu alburiu, làptos, Calea Laptelui. 

Urmând să revenim mai tirziu cu zările necesare, vom 
admite provizoriu aici că această Cale a Laptelui definește 
un plan, Dueind prin centrul O al sferoj cerești o dreaptă por- 
pendiculară pe acest plan, definim axa QQ' n Galaxiei, Q fiind 
polul nord al acestei axe, iar Q' —polul sud, Planul dus prin 
centrul sferei cerești, perpendicular pe axa Galaxiei, taie 
această sforă după ecuatorul galactic, fig. 3.6.1. 


Fig. 3.6.1 
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Ínfatigind şi ecuatorul diurn al sferei cerești cu polul sáu 

, P, figura arată că ecuatorul galactic taie pe cel diurn 

în P, punet care este nodul ascendent al ecuatorului gulac- 

tic, unghiul i al celor două ecuatoare avind valoarea de 62*,6 

iar nscensia dreaptă n nodului fiind 4[ = 18^ 49", punctul 

vernal găsindu-se în y. În aceste condiţii se vede că polul 

galactic nord are coordonatele ecuatoriale a == 12^ 49", d = 
= 4 27,4 (150,0), 

Cum vom vedea mai departe, determinàrile care duc la 
aceste date numerice nu comportă o mare precizie. Valorile 
date aici sînt cele adoptate, în mod convenţional, de Uniunea 
Astronomic Internaţională, în Adunarea generală de la 
Moscova, 1958, 

Sa considerăm o stea a de coordonate ecuatoriale 8, a și să 
ducem meridianul ei galactic Qob și pe cel ecuatorial Poa. 
Prin definiție: 

latitudinea galactică g a stelei este arcul de meridian galac- 
tie bo, măsurat de la ecuatorul galactic spre polul galactic 
nord ( ca pozitivă, spre polul galactic sud ( ca negativă; 

4 


mai avem g = boa; 


galactică G a stelei este arcul FO, măsurat pe 
ecuatorul galactic, în sens direct, de la nodul ascendent pină 


la meeidianu] galaetio Qb, Mai avem și G = Fob = f Qs. 
Ducind și meridianul diurn Pa al stelei c, se formează tri- 
unghiul sferic QPa ule cărui elemente sint notate pe figură. 
Pentru transformarea coordonatelor ecuatoriale în galactice 
avem: 
sin g = sin d sin B -- cos d cos B cos (a — a) 


cos g sin G = oos d sin B — sin d cos A oos [m —- a) 
eos g cos G moon B sin [a — a). 


3.7. PLANUL GALACTIC SAU PLANUL DE SIMETRIE 
AL GALAXIEI 

Cercetările lui Struve, Schiaparelli, Herschel și alţii au 
pus în evidență existența unui cere al sferei cerești pe care 
se găsesc densitățile stelare superficiale maxime, dar nu au 


dus la rezultate bine delinite. Considerarea zonei lui Bessel 
pe o porţiune prea îngustă s-ar putea să fie una dintre cauzele 
insuccesului. 


Studiul a fost reluat prin multe alte cercetări, luindu-se 
în considerare toată sfera cerească — nu numai zona lui 
Bessel — și împărțindu-se stelele în diverse categorii. 

Nu vom expune aici aceste cercetări — făcute asupra ste- 
lelor din diferite categorii, sau asupra unor anumite grupe 
de stele, sau asupra vitezelor radiale ete. Toate sint. cerce- 
tări care nu pot comporta nici ele prea mare precizie, aga incit, 
după cum am spus (3. 6), sintem siliţi să ne mulțumim eu 
valori convenţionale, Ne vom mărgini să cereetüm modul 
in care a fost studiată distribuția stelelor pe întreaga sferü 
cerească. } 

Prin meridiane si paralele echidistante a fost împărțită 
sfera cerească în arii trapezoidale, ale căror suprafețe sint 
calculate cu toată precizia. Apoi, în fiecare arie au fost nu- 


Fig. 3.7.1 


mărate toate stelele pînă la o anumită magnitudine. S-au obti- 
: "E, 
nut astfel numere, ca n, n^, n", n... Citurile v= I vo za 


" e" a m 
e"l V uS... dintre aceste numere şi ariile 


5 
corespunzătoare s, a’, a", 57, ... dau densitátile stelare ale 
acestor arii. Pe graficul astfel construit s-au cáutat valo» 
rile maxime ale acestor densități stelare. S-a constatat că 


135 


maximele se așază în lungul unui cere mie al cărui plan trece 
ceva mai spre sud de centrul sferei cerești, Cu alte cuvinte, 
Soarele se află ceva mai la nord de acest plan. Acesta este 
planul de simetrie al Galaziei sau, mai simplu, planul palac- 
tie. Perpendiculara dusă prin centrul sferei cerești pe acest 
plan este axa Galaxiei. Ecuatorul galactice este planul dus 
p. centrul sfere; cerești perpendicular axa Galaxiei. 

(3. 6) am dat valorile cantităților care detinere — în mod 
convențional, datorită unei lipse inerente de precizie In ase- 
menea cazuri — axa și ecuatorul Galaxiei, 

Este aglomerarea stelelor spre planul galactice numai un 
fenomen aparent, datori! perspectivei, sau un fenomen real? 
lată răspunsul dat la această întrebare de W. Herschel (1738— 
1822), inițiatorul cercetărilor asupra sistemului stolar, 

Făcînd raportul dintre densitátile superficiale în regiunile 
din vecinătaten polilor Galaxiei și cele din regiunile planului 
galactic, Herschel a găsit: 


pentru stelele cu m & 9 iiie raportul $=; 
pentru stelele cu m < 15 —16 ........ raportul —— 


şi 


M VU c YT 
$54 144 


Aceste valori arată că, în direcţia polilor Galaxiei, stelele 
sînt cu atit mai rare eu cit sînt mai puțin strălucitoare, prin 
urmare, mai depărtate. Marele astronom a ajuns la concluzia 
că fenomenul aglomerării stelelor spre planul galactic este real 
şi a atribuit sistemului stelar o formă lenticulară, 

Tot prin numărători de stele, mulți alți astronomi, ea: 
J. Herschel, Dessel, W. Struve, Littrow, Gould, Sehiaparelli 
ele, au făcut cercetări intense privitoare la repartiția in 

ațiu a stelelor de diverse categorii și a nebuloaselor, precum 
şi la poziţia Soarelui în sistemul stelar conceput de €i. 

Au urmat apoi studiile marilor savanţi din ultimii ani ai 
secolului trecut și din primul sfert al secolului nostru: See- 
liger, Kapteyn, Charlier, Schwarzschild, Eddington, Jeans 


$i alții cure, nemulțumiți eu datele aduse de cercetarea repar- 
titiei stelelor pe sfera cerească, au introdus densitatea cubică 
(numărul stelelor în unitatea de volum). Utilizind noianul 
de date aduse de magnitudini, paralaxe, mișcări proprii, vi 
teze radiale ete. şi discutind aceste date prin mijloacele sta» 
tisticii, au tras ingenioase concluzii privitoare la repartiția 
în spațiu a diferitelor categorii de aștri. 

Cum am mai spus însă, ei se mürgineau la majoritatea sto- 
lelor pe care le puteau vedea sau fotografia individual, fără a 
avea cunoștință de existența altor stele și a altor aştri foarte 


depârtați, 


3.8. SCHEMA LUI KAPTEYN 


Spre a nu trece eu totul peste atitea lucrări care au adus 
reale servicii în studiul sistemului local, vom expune pe scurt 
aşa-numita schemă a lui Kapteyn care, sub o formă intuitivă, 
trage multe concluzii interesante, dind totodată o idee de 
felul cum au fost Indrumate toate cercetările similare, Tată 
în ee constă accastá schemă. 

Unitatea de măsură fiind parsecul, considerăm, cu centrul 
in Soare, sferele de raze date de relația: 


(3.8.0) log A = MET, E, E bo. 


logaritmii numerelor Ap formînd progresia aritmetică: 
(3.8.2) 060 0,8 1 12 14... 
de rație 0,2. 

Între aceste sfere considerăm sferele intermediare de raze 


A' date de logaritmii acestor cantități: 


(3.8.3) M 69 $3. Ii. 


În fig. 3.8.1 sferele de raze A, sînt figurate în trăsături 
groase, cele de raze A' în trăsături fine. 

Numim stratul k spaţiul cuprins între sferele intermediare 
consecutive care contin In interiorul lor sfera de rază A,. Cu 
erori practie nule din punct de vedere statistic, considerăm 
ea egale distanțele tuturor punctelor din strat pină la centru 


poi 


e SIR cap c 
' "n 


Fig. 3.8.1 


gi atribuim acestor distante valorile Ap. În acest sens, pentru 
simplificare, putem vorbi de distanța dintre două straturi con- 
secutive. 

Mai considerăm un unghi solid c, cu virful în Soare (cen- 
trul sferelor considerate). Acest unghi separă, din fiecare 
strat k, un compartiment k — exact vorbind ar trebui să 
zicem un trunchi de piramidă (Kapteyn zice „cenșeă”), Volu- 
mul stratului întreg fiind Vp, al compartimentului este ùV. 

Dacă studiem repartiția stelelor în spațiul întreg, luám 
in considerare straturile in intregimea lor; dacă studiem pe- 
partiția stelelor numai într-o anumită direcție, definim axa 
unghiului œ prin coordonatele sale galactice (smn chiar ecua- 
toriale) și luăm în considerare numai compartimentele con- 
ținute în acest unghi, 

n schema lui Kapteyn se inscriu diferite numere de stele; 
în cazul statisticilor făcute pentru o direcție dată, toate aceste 


numere trebuie înmulţate eu œ. Vom lăsa la o parte factorul 
w si vom vorbi, indiferent, de strat sau de compartiment, 

ot cu erori statistice practie nule, vom putea presupune 
eh densitatea cubică p păstrează o valoare constantă p, in 
același strat sau în același compartiment, 


Sa punem: 
(3.8.4) log 8 = 0,4, adică 8 = 2,512. 
Raportul it dintre depürtürile a două straturi conse- 
k-1 


cutive este. dat de: 


Aa 26-5 37A—1- 9 02. ! gd 
bg e SRI 10 = S E 3 log 


= logM1/* = 0,2. 
Așadar, 
Ap = 802 Apa 1,586 Ap sau A = pu A. 


Magnitudinea unei stele creşte cu 1, de la un strat la stratul 
următor. 
Într-adevăr, strălucirea aparentă ią a acestei stele devine: 


; Aba; M 
4 T au = y 9er 
aga Încit magnitudinea stelei devine: 
—2,5 log ip =+ 2,5 log 8 — 2,9 log i, = 1 +m, 


m fiind magnitudinea aparentă a stelei din stratul k — 1. 
Raportul dintre volumele a două straturi sau comparti- 
mente consecutive este c = 93/3 — 3,981. Íntr-adevàr, avem 


(3.8.5) £m Mm. Mus pn = 3,981 și 
Dh- UR, Aba 


log 87 = $04 == 0,6, 


9 — Galaxii în univers [Ea] 


de unde, 
(3.8.6) am copa = Mn, , și o = t, UM ea. 


Relaţia (3.8.1) aratà că pentru k = 0, Ag = 10 ps sau d = 
= 0*, 1. Urmează că: în stratul k = 0 magnitudinea aparentă 
este egală cu magnitudinea absolută, cu alte cuvinte, în acel 
strat. m = M, 


Într-adevăr, ecuaţia magnitudinilor absolute dă: 
M x m 35 +5 log Ol =m, 


SA numim M magnitudinea absolută (minimă) n stelelor 
de strălucire absolută maximă luate în considerare; (dacă 
înfâţişăm toate stelele, 8 este magnitudinea absolută a ste- 
lelor celor mai strălucitoare ce pot exista). 


În stratul k = 0 magnitudinea aparentă a stelelor celor 
mai strălucitoare luate în considerare este m = BE, In stratul 
k= 1 avem m = 8X +1, ... în general, în stratul k avem 
M +k. 

Cunoseind paralaxele unui număr mare de stele, putem 
determina magnitudinile absolute ale acestor stele, le putem 
separa În diverse grupe, după tipurile lor spectrale, de exem- 
plu. Pentru fiecare grup în parte putem evalua prin numà- 
“rători numârul K de stele de fiecare magnitudine M, putem 
determina curba de frecvehţă a stelelor din grupul considerat 
cina în abseish magnitudinile M, iar în ordonată nume- 
rele 


Ghsim astfel că stelele — cel puţin cele din același grup— 
urmează legea întimplării, avind ca funcție de frecvență o 
funcție exponențială: 


9M) =Ë ect ng, 
Ve 

Această functie, numită functie de frecvenţă, se obține pur- 

tind în abscisá magnitudinile absolute M, iar În ordonată 


procentul de «tele de diferite magnitudini. M, reprezintă mag- 
nitudinea corespunzătoare maximului de frecvenţă, 


Cind cercetarea, In acest mod, a valorilor ce ia o cantitate 
oarecare /M în cazul de fata) relevă o curbă de frecvență de 
acest fel, putem spune că valorile cantității respective sint 
realizate de natură la întimplare (Anexă, 3). 

Ne vom märgini la ipoteza plauzibilă după care legea de 
frecvență a magnitudinilor absolute este independentă de 
depărtarea stelelor. 

Ce putem »pune despre numărul de stele de fiecare magni- 
tudine aparentă m din fiecare strat sau compartiment? 

Pentru simplificarea exprimării, să alegem unghiul solid 
w, astfel incit compartimentul din stratul k= 0 să aibă 
volumul 1; un coeficient constant, totdeauna același, ar 
apürea dacă unghiul nu ar fi axtfel ales, Avem, aşadar, 
to 1 și după (3.8.6); 


(3.8.7) th = aò = 80/9 = 3,98, 


În comportimentul k = 0 avem 'y stele de toate magnitu» 
dinile aparente; dintre acestea, numai vọ{WM) de magni- 
tudinea aparentă m =W, voi — 1) de m=M + 1, 
wp +2) de m = M -- 2 şi apa mai departe. Obtinem 
astfel, pentru compartimentul k — 0, numerele de stele de 
toate magnitudinile aparente înscrise în linia orizontală 
k= 0 din sehomă, 

Dar in compartimentul d = 1? 

Densitatea în acest compartiment este w; volumul com. 
partimentului este €, numărul stelelor de toute mar itudinile 
aparente este ev, dintre acestea numai ev,g(SK) au magmitu- 
dinca aparent m = DR — 1 (trecînd din stratul k = 0 în 
stratul k = 1, magnitudinea m a crescut cu 1, ușa inoit ste- 
lele de magnitudinea absolută W, cele mai strălucitonre uu 
m = H — 0); tot aga numai eo(FK +1) au magnitudinea 
aparentă m = M 4 j $i aga mai departe, 

Cele spuse arată destul de clar semnificația notatülor in- 
serise În sehemă, 

În alcătuirea schemei am admis că strălucirile absolute 7 
ale stelelor nu pot trece de o valoare maximă Jman prin 
urmare că magnitudinile lor absolute nu pot cobori sub o 
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valoare minimă SE; de aceea în schemă sint Inscrise numere 
numai de o parte a unei diagonale. 

Dacă nu există sau nu luăm în considerare decit stele de 
o strălucire absolută mai mică de o limită inferioară 7. 
(o magnitudine absolută SR par), schema este mărginită In sus 
şi spre dreapta de valorile corespunzătoare  magmitudinii 


rer: m - stinga de diagonala corespunzitoare magni- 
tudinii exemplu, dacă nu luăm in considerare decit 


stele pină la magnitudinea absolută BL + 8, schema este limi- 
tată spre dreapta de coloana I -+ 5, cum se vede in scherma 
arătată, iar în colțul din dreapta și sus trebuie suprimate 
numerele: 


£73y 4 R +9), vap M -- 10), va NR H. 


Notüm prescurtat cu my numerele înscrise în schemă, Indi- 
cele k desemnează linia orizontală, adică depărtarea dată 
de (3.8.1), iar indicele l, coloana. În colonna Î sint inscrise 
numere e stelelor de magnitudinea aparentă m = W + l enre 
se găsesc la diferite distante. 


Suma: 


(2.8.8) A, = Rau Su 
k 


a numerelor inscrise în coloana | dà numărul stelelor de mag- 
nitudine aparentă m = I — de la toate depürtárile. Cu 
notația Na = Nm — N,, 4 de la (3.4) numărul A este dat 
de numârătorile de stele; poate fi notat indiferent: S, 
sau Ni 


Suma: 
(3.8.9) Na = ES = - Yn. 


dă numürul stelelor de diferite magnitudini aparente cuprinse 
în stratul sau compartimentul k, adică al stelelor de la de- 


părtarea A. 
12 


Schema arată că avem: 
ny = CP vu 9 (X Hlk, 


şi considerind douñ numere consecutive pe aceeași diagonală 
obţinem: 


(3.8.10) nu = aa, tr 
m-a 


Din sehemin aceasta se trag imediat diverse concluzii, Ne 
mărginim la urmütonrele două exemple foarte simple. 


3,9. IPOTEZA DISTRIBUȚIEI UNIFORME 
ÎN SPAŢIUL INFINIT 


Am mai cercetat această ipoteză la (3. 3). Avem În această 
ipoteză ... y, = og = Ye = v, = Vp... = et. După (3.8.8), 
(3.8.10), se deduce: 


-- +. 
Se moe. NS LEE T Bats (3m, 
Nea NS 19 £t 

E PA, [et 2 NIS 


cum am git gi lu (3. 4). 


310. IPOTEZA STELELOR DE ACEEAŞI MAGNITUDINE 
ABSOLUTĂ 


Seeliger este cel care a adoptat această ipoteză subatituind 
legii de frecvenţă accidentală legea 9( M) = c-tà. 


Schema se reduce la o singură diagonală, aceen à magni- 
tudinii absolute IR, deoarece se presupune că stelele au toate 
aceeași strălucire ubsolută, Avem astfel: 


8 = &, = LT] uua = Riit = Pha, I4 
aset aa, 
Rua Via Re M 
Dar după felul cum am ales unghiul solid c astfel încit 


sh avem ta == 1, deducem v, > Slo; prin urmare: 


Mm = M gh = atu sau Y= 


3.41, LEGEA EXPONENȚIALĂ A DENSITĂȚII 


Schema arată că, spre a obține numărul ST, al tuturor ste- 
lelor de magnitudine aparentă m = 3X + L, trebuie să facem 
suma numerelor inscrise in coloana 9& — Il, numere care sint 
cuprinse între două linii k' și k”, iar spre a obține numărul 

1 sumâm În coloana precedentă W 41 — 1, imre li- 
nile k^ — 1 gi k” — 1. Avem, așadar: 


Lo Lud 
Mm = "à o£ A. LL 
M Via L Iet 
i 
kt a” 


Na = D Nasta ™ 22 eur 


Să facem ipoteza, în care X este funcţie numai de latitudi- 
nea galacticà și de magnitudinea m, dar nu de distanța A: 


ajx 


(3.11.1) As Ta oth, 


VA 
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Deducem ușor după (3.8.5): 
» un (8 y = a A. 
LET rr ax] di. ha (2) 
Suprimind. indicii și punind ve Aj = y = c-tà, găsim: 
y = vA 


pentru densitatea stelară. 
De fapt, folosind alte constante, Seeliger a ajuns, pe o cale 
mult mai laborioasă, la expresia: 


y = YA, 


cantitățile y, A avind aceleaşi semnificatii, dar fiind expri- 
mate cu constante diferite, 

Schema lui Kapteyn ne-a permis să prezentăm sub o formă 
intuitivă si, ca exemple, citeva din cercetările mai vechi. 
Concluziile multor altor cercetări pot fi deduse, în același 
mod, foarte simplu din această schemă. 


3.12. PULBERI ABSORBANTE 


Un eub cu latura de | m are suprafaţa de 6 m*. Materia din 
acest cub, împărțită în 1 000 cuburi cu laturile de cite 1 mm 
are suprafața de 6: 1 000 mm? = 6 000 më, adică de 1 000 
de ori mai mare, Intelegem astfel de ce un nor de pulbere 
fină, eu suprafața sa imensă, are o enormă putere de extinetie 
a luminii: acest nor dispune de o enormă suprafață spre a 
opri $i a reflecta lumina în toate direcțiile, 

Puterea extinctivă a particulelor de materie este, după 
Russel, maximă cind cireumferintele lor au mărimea lungi» 
milor de undă ale radiațiilor. De exemplu, particulele cu 
diametrul de 0,0001 mm au circumferința de 3 100 A, de 
ordinul de mărime al lungimilor undelor luminoase. După 
Russel, puterea de extinctie a particulelor de această mărime 


critică este atit de mare, încât un strat de pulbere eontinind 
0,1 mg pe em? de bază devine opac oricare ar fi grosimea lui. 

Să ne inchipuim acum un strat nebular avind grosimea 
de 1 ps, conţinind numai 0,001 g de asemenea pulbere 
într-o prismă cu baza de 1 cm? si avind direcția razei 
vizuale îndreptată perpendicular pe acest strat. Această 
miime de gram de pulbere este răspîndită într-un volum de 
94 = 1007 em? = 3100 km?. Densitatea stratului nebular este 
de 107*/31 * 1097 = 3.10775? (apa = 1), adică de miliarde de 
miliarde de ori mai mich decit densitatea atmosferei teres- 
tre. Russel a demonstrat că acest strat este opace pentru 
lumina pe care o primim de la astri, Schalen a confirmat, 
prin măsurări experimentale, concluziile lui Russel. 

Am spus că particulele de dimensiune critică au puterea 
de extine(ie muximă, Ce se intimplà cu un gaz? Atomii ga- 
zului au diametrele de ordinul a LĂ = 0,000 001 mm, mult 
mai mic deeft lungimile de undă ale radiaţiilor luminoase, 
Cu atomii săi, atit de mici, gazul nu poate stinge lumina, o 
difuzează numai în parte. 


3.13. NORI DE PULBERI GALACTICE 


Am mai spus că dincolo de marginile Galaxiei există nenu- 
mărate sisteme stelare, alte galaxii. Pe cind stelele Galaxiei 
se indeasă spre planul galactic, galaxiile exterioare prezintă 
maxime de frecvență spre polii Galaxiei gi lipsese aproape cu 
deshvirgsire în planul galactic. Vom vedea că acelagi fenomen 
este prezentat de roiurile globulare, 

Explicaţia acestui fenomen este simplă: Cum am mai spus 
(3. 6), Galaxia poate fi asimilată unui imens dise circular, 
subţire, în care se Îngrămâdese uștri galuctici de tot folul; 
printre aceştia și norii de pulberi absorbante. Să infátiglum, 
așadar, cel puţin regiunea din Galaxie, în care ne gásim, ca 
un strat cuprins între două plane paralele ecuatorului galac- 
tic. Cum vom vedea mai departe, Soarele se găseşte în S, 


puţin spre nord de planul galuetie (fig. 3.43.1), aya inolt din 
stratul galactic râmine o grosime 7,, spre nord, alta, ceva 
mai mare, Ta spre sud. În aceste condiţii, raza vizual spre 


Fig. 3.02.1 


un sistem extragalaetie N, care se găsește la latitudinea ga- 
lactică g, străbate, În interiorul Galaxiei, drumul: 


gS = 0, cosec g. 


Să notăm cu fe strălucirea aparentà pe care ar aven-o sis- 
temul în S, dacă absorbţia ar fi nulă, și / strălucirea sa 
mieşorată prin absorbţie. În lizich se admite, pentru absorb- 
tie, legea exprimată prin relația următoare: 


bo "a I = Pa 


In 
8 [iind un eoeficient constant, Pie my, m magnitudinile apas 
rente corespunzătoare strülueirilor fọ, 7. După formula lui 
Pogson, avem: 
m =— 2,5 log I =— 2,5 log Jo +2,5 fr, eosec g* log e 
sau 
(3.9.1) m= mq, +A cosec g, A=25 Br, log e. 
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Presupunem sistemele extragalactice deopotrivă de strà- 
"Mew Ar mer Serra absolutà) eed repartizate În spa- 
Viu, Repetind raţionamentul de la (3. 3) pentru numărul N,, 
de sisteme mai strălucitoare decit cele de magnitudine m, 
cuprinse Într-o srie de mărime dată din sfera cerească (de 
exemplu, gradul pătrat), găsim „În orice direcție am privi: 


Na -£ v Ap stam = E v A 2,512 3/8974 cosse 8) 


A, fiind depürtarea galaxiilor de magnitudinea zero, corec- 
tată de absorbție, Deducem, cu valorile numerice adaptate: 


log Na = C 4- 0,0 m — 0,654 t, cose g, C = ctl, 


unde N,, reprezintă numărul de galaxii cuprinse in aria de 
un grad pătrat din direcția în care privim. Numárütorile 
făcute usupra 44 000 de galaxii înscrise în Cataloagele Sha- 
pley- Ames de la Harvard, Mayal de la Lick, Hubble de la 
Mount Wilson, au confirmat întru totul această teorie și au 
dus la localizarea acestor nori în perspectivă pe sfera cerească. 
Fig. 3.13.2 arată rezultatele obținute, Aceste rezultate sint 
confirmate și de absența totală a roiurilor globulare și a sis- 
temelor extragalactice cu m < 13,5, în planul galactice. 


Am 


1234567829101 12m Fig. 3.13.2 


Un număr considerabil de cercetări au fost făcute și sint 
încă În curs de efectuare pentru localizarea norilor gulactici 
absorbanţi și determinarea grosimilor lor. Se înțelege că 
pentru evuluarea grosimilor acestor nori se recurge la numă- 
rătorile de stele. lată unul din procedeele întrebuințate în 
acest scop. 

Observind că log 3,981 = 0,6, relaţia (3.4.1) poate fi scrisă: 


log Nu = etă 4- 0,6 m. 


Purtind m în abscisá și log N în ordonată, această relaţie 
reprezintă o dreaptă. Presupunind, cum am făcut, toute ste- 
lele de aceeași magnitudine absolută M, magnitudinea apa- 
rentă rămâne funcție numai de distanţa A. Dacă, la distanța 
corespunzătoare unei magnitudini m,, se găseşte un strat ab- 
sorbant, de grosime finită, care produce o creștere Am a mag- 
nitudinilor, relaţia precedentă se înlocuiește cu log Na = 
= eth + 0,8 (m + Am), iar dreapta care o reprezintă capătă 
un decalaj de mărime Am, răminind parulelă cu ea însăși, 
căci dincolo de stratul considerat nu mai există pulbere ab- 
sorbantă. 

Fără a insista mai mult, se înțelege principiul metodei: 
distanța A, a stelelor de magnitudine m, dă depărtarea stra- 
tului, creșterea Am, impusă magnitudinilor de stratul res- 
pectiv, dă grosimea lui. 

Cam în acest fel au fost identificate următoarele straturi 
de materie absorbantă: 


Pentru m = 9,5 un strat de 200 ps 
m m 12,5 á 450 ps 
m 15,5 "m 950 ps 


Prezenţa acestor straturi, mai eu seamă a primului, poate 
fi recunoscută și în tabelul Ini Kapteyn (3. B), care dă numerele 
de stele de magnitudini succesive, discontinuitatea fiind rele- 
vată de valori staționare ale raportului de stele R. Creșterea 
numerelor X,, nu trebuie să ne înșele, întrucît aceste numere 
se referă la straturi sferice complete, ale căror volume crese 


ele însele cu depărtarea, prin urmare cu magnitudinea m, și 
contin mai multe stele. 

Oricum, problema determinării norilor galactici de mate- 
rie ab:orbantà este încă departe de a fi fost pe deplin rezol- 
vat. Fig. 3.13.3 rezumă intuitiv unele dintre rezultatele 


gt e vem ug = a uiid 
; T AET iar i ji 


mA. 


Ne 


Fig. 243.3 


obţinute. In zona haguratà nu apare niei o galaxie mat strü- 
lueitonre decit cele de magnitudin: aparente m = 13,5. 


344. PRESIUNEA RADIAȚIEI ASUPRA PULBERILOR 


În legătură cu cele ce preced este interesant să schitüm cum 
a ajuns Russel la afirmaţia că presiunea radiației este propor- 
țională cu puterea a patra a temperaturii absolute a astrului 
radiant. 

Considerăm o particulă sferică de densitate p, de diame- 
tru d, aşezată la distanța A de un astru de masă M, de rază 
R, de temperatură absolută T, Particula este atrun de Astru 
cu forta: 

Mz de 


64? 
După legea Stefan-Boltzmann, astrul radiază energia 
share, astfel Incit, la distanța A produce un flux de ener- 


T m Particula cousiderată primește din 


toată această energie numai Q == 


Im. Presiunea p, a 


radiaţiei este cltul 2 , € fiind viteza luminii. Avem, așadar: 


9 a 540 BeT* 
po 4 AAXM 


Particula este în echilibru sub acțiunea atracției și a repul- 
sici, cind F = pp, adică atunci cînd: 


daa 2*1. 0439 795, 
2 [fceMg Mp 


chei, în sistemul CGS, avem a = 5,72- 1075 erg, o = s e 
emis, f = 6,07 * 104, 

Se înțelege, agadar, că dacă diametrul d al particulei este 
mai mare ca valoarea dată de relația precedentă, atunei 
F > pp şi particula este atrasă de astru: dacă diametrul este 
mai mie, particula este respinsă. 

Spre a da un exemplu, vom considera, pe Pămînt, o particulă 
de apă expusă luminii solare. Avem p = 1, M = f,9* 10g, 
R = 695: 10* em, T =~ 600, Deducem d = 1,5*167* em. 
La distanța 1 u.a. de Soare, o particulă cu diametrul mat 
mic este respinsă de radiaţia solară. 

Fenomenul presiunii radiaţiei oferă o explicație pentru 
lormarea nebuloaselor difuze obscure: presiunile radiației 
unor stele foarte luminoase exercitindu-se in sensuri opuse 
ar stringe pulberile și chiar gazele, în acele formaţii capri- 
vidase ce constituie nebuloasele difuze. 


3.155, TEMPERATURA SPAȚIILOR INTERSTELARE 
ŞI A GAZELOR NEBULARE 


Ce valoare are temperatura undeva în cuprinsul Galaxies, 
la mare depártare de orice astru? Evident, temperatura dată 
de radiațiile tuturor stelelor. O serie de măsuri radiometrice 
au condus pe Coblentz să evalueze radiația totală Q a tuturor 


stelelor la 3: 102 cal.g/om? în timp de 1 min. După legea 
Stelan- Boltzmann, avem pentru corpul negru: 


Q — a Ti, unde a = 1,3- 10 cal.g/em*. 
Avem, așadar: 
Q 3-107 = 1,3-10" T$, 


de unde T == 4° de temperatură absolută sau aproximativ 

Să considerăm, cu Fabry, o sferulă de rază r așezată la dis- 
tanța A de un astru sferic de rază R, de temperaturii abso- 
lută T, radiind după legea corpului negru; i fiind puterea 
de omisio à unității de suprafaţă a astrului, nool astru radiuză 
în jurul său energia 4x R* i, dă în intervalul (A, A -+ d) sau 
em T i, dă pe unitatea de suprafață a sforei de 
rază A cu centrul în astru. Pe această sferh, sferula ocupă 
aria ari, ea primește, așadar, energia: 


m E. E da. 
A* 
Fie q(3) coeficientul de absorbție al materiei din care este 


he 
"um A 2e - = ; 
constituită sferula: i, = E da àT este o valoare apropiată 


dedusă din formula lui Planck pentru energia i. Avem deci 
pentru energia absorbită de sferulă: 


M 
n * -6 T 
an weg a (A) x* e PT dà, 


Notind eu © temperatura sferulei, principiul lui Kirch- 
hoff evaluează emisia ei prin 


he 
áar” 2he f” a) x* eV dh. 


Sferula continuă a se încălzi sau a se răci pînă cînd energia 
emisă de ea ajunge a fi egală cu cea absorbită. 


Egalind cele două expresii precedente, se obține: 
„Le - .M 
NEC y* e 9f a = a a0) X* € 95 aa. 


Dacă sferula urmează legea corpului negru, q(3) = 1. Fä- 
cind integrarea, se deduce: 


e - r| 5: 


A fiind foarte mare față de R, O este foarte mic faţă de T. 
spațiul intermediar, la mari depărtări de orice astru, afe- 
rula constituită din corpul negru rămîne la o temperatură 
foarte joasă. 
Ce se întimplă însă cu un gaz care nu absoarbe şi nu emite 
decit anumite lungimi de undă in intervalul (A, A + d)? 


Într-un asemenea caz, avem: 


şi se deduce: 


e — —dHET-—; 4 
A LJ 
"PE tor (5 c) 

Deşi A este foarte mare față de R, totuşi numitorul acestei 
expresii nu este prea mare, deoarece À este extrem de mie, 
Urmează că gazul se poate încălzi sensibil la depărtări foarta 
mari de aştrii care Îl tncálzesc, 

În cazul Pămintului încălzit de Soare, avem: 7' = 6 000°, 
R = 69 500 km, A = 149 500 000 km. Temperatura abso- 
lutá pe Pümint a unei sferule de corp negru este © = 289° 
sau 289° — 273” = — 16°C. Se găsește astfel tocmai tempera. 
tura Pămintului (la suprafaţă) dedusă din statisticile metoo- 
rologice. 

Teoria aceasta, verificată de observaţii, arată că Insugi 
Pümintul radiază în spaţiu, cu mare aproximație, după legi 
corpului negru. 


Mai adăugăm că temperatura gazelor ionizate poate ajunge 
{ṣi chiar depăși) 10 000°, iar densitatea lor este de aproximativ 
107?! japa = 1), ceca ce dă un număr de 20 de particule 


centimetru cub ‘atomi neutri, atomi jonizati, electroni liberi). ' 


3.16. SUBSISTEME 


Mai înainte stelele se împărțeau in categorii mai cu seamă 
după clasele lor spectrale. Astronomii au simțit însă nevoia 
de a considera și alte feluri de clasificări, de exemplu, sub- 
sistemele în care stelele sint împărțite după grupele ce for- 
mează în Galaxie, după mişcările de ansamblu ale acestor 
grupe etc. 

Pentru fiecare stea dintr-un asemenea subsistem se deter- 
mină coordonatele galactice și se evaluează depărtarea ei 
[aţă de Soare. În felul acesta. steaua poate fi aşezată la locul 
său în spaţiu, Să notăm cu A distanța stelei la axa de ro- 
tatie a Galaxiei z cota față de planul galactic și v densitatea 
stelară (numărul de stele în unitatea de volum din jurul stelei 
considerate), Admiţind că densitatea stelară este dată de 
exponentiala: 

V = Vl WNR- mv > 
derivatele: 


(3.16.1) àhgv. .. , — 89 5'v...., 
LE R 


reprezintă un mod de a evalua descreşterea densităţii stelare 
in sens normal planului galactic și în acest plan. Astronomul 
sovietice Parenago, printr-o serie de raționamente, a dedus 
că numărul probabil al stelelor dintr-un subsistem poate fi, 
cu largă aproximaţie, evaluat la: 

__ A Stolo 


P 
dlui —. a 


+ 


vo fiind densitatea stelară în vecinătatea Soarelui, iar Ro = 
= 7 200 ps fiind, după Parenago, distanța de la centrul 
Galaxiei la Soare. 

Tabelul următor înfățișează suhsistemele în general luate 
în consideraţie $i caracteristicile lor. 
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SUBSISTEME 
Nubde| Număr | — VARA ZE ACH 
Obiecte ud total | 1 | m HU | Tip 
ETE E IVO Lo S a E AN 
i 

Roiuri globulare 100 250 | 015 | 0,26 | 6 600 
Cefeide anormale 

(W Virginis) bo 30000 | 02 025 | 54 subsiste- 


R R Lyrae 3000; 170000 | 0,22 | 0,27 | 4 500) me sferice 
Mira Oeti (150— 
200 2) 


300| 100 000 | 0,22 | 0,26?. 4500 


Sub-pitice 102| 0:17? | 0.27 | 5 

Mira Geti 18-10* | 0,96 | 0,26 | 10 

Pitiee albe 5-10* | 1,08? | 0,96 9 

Stele 8 5000 | 1,20 | 0,14 830| subsiste- 

Stale RN (invaria- me inter- 
bile) 260  16000| 13 | 0? 770, mediare 

Nebuloase planoture 370 130000| 20 | 0,4 500 

Stele RV Tauri S0. 10*—10* | 22 0,23 456 


Stele RN (semiregu- 4500 2,5 9-14 


late) 
Nove 
RN (neregulate) 
Nebuloase obscure 
Stele O 
Roiuri împrăștiate 800] 23000 | R93 | 6,11 122 
Stele B 10000| 160000 | 9,5 ? 105 
Cofeide normale pao 30000 | 986 |] O1 | M 


În vecinătatea Soarelui densitatea stelară este 0,1 pe parsec 
cubic ven din toate subsistemele). Cantitátile î, m sint gra- 
dientele definite de relațiile (3.16.1). 


347. POPULAȚII ALE BRAŢELOR ȘI ALE DISCULUI 
GALAXIEI 


Vom aminti că Galaxia este un sistem plat, constituit din- 
trun nucleu central înconjurat de spire care împreună cu 
materia interstelară formează un disc circular, subțire față 
de diametrul lui. 
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În afará de alte cercetări, studiul asociaţiilor cu stelele 
lor O și B pune foarte bine în evidență aceste braţe spirale ale 
Galaxiei. Stelele O-B si gigantele roșii MÓ-M3 formează ceea 
ce se numește populaţia braţelor, pe cind celelalte stele for- 
mează populația discului. 

În braţe se mai constată şi prezența nebuloaselor emisive, 
În general asociate cu stele B strălucitoare. 

Populaţia discului este constituită din stele grupate în sub- 
sisteme sferice și intermediare. Stelele A0-A5 se găsesc mai 
cu seamă chiar în braţe, celelalte, în cimp. 

Diferitele braţe sînt numite după asociaţiile principale ce 
eontin mai bine zis, după constelatiile ce conţin aceste aso- 
ciații, Avem astfel brațul Orion, cel care conține Soarele, 
braţul Perseu, braţul Săgetător cel mai apropiat În direcția 
centrului Galaxiei, 

Actualmente se propun încă anumite subdiviziuni In clasi- 
ficarea populațiilor stelare. Nu ne oprim asupra acestor sub- 
diviziuni care fac încă obiectul unor cercetări, 


INTILNIRI DE STELE 


3.48. TEORIA DINAMICA A INTILNIRILOR DE STELE 


Spre à trata această chestiune, vom face o serie de aproxi- 
mátii simplificatoare. 

[nfàgighm un sistem stelar ale cărui stele se mişcă In direcții 
întimplătoare cu mişcări rectilinii pe un liber parcurs, înainte 
de a se apropia destul unele de altele, pentru ca atracțiile 
mutuale să le devieze din căile lor practic rectilinii, Numim 
întâlnire a două stele acest fenomen de apropiere care pro- 
duce mbaterea acestor stele din drumurile lor. 

n afară de asemenea întilniri, vom presupune că, in gene- 
ral, stelele sint destul de depărtate unele de altele, spre a nu 
se influența una pe alta prin atracțiile lor reciproce. În aceste 
condiții, în cazul unei intilniri, putem cerceta mișcarea celor 
două stele ca și cum ele ar exista singure în spaţiu, ca și cum 
ar fi „izolate“; le putem atribui orbite kepleriene (nopertur- 
bate). 


Aceste orbite kepleriene sint hiperbole. Într-adevăr, dacă 
două stele se întilnese la un anumit moment, venind de la 
depürtüri foarte mari, „de la infinit”, înseamnă că ele au avut 
nevoie de un timp finit spre a ajunge să se întilnească. Prin 
urmare, orbitele lor nu pot fi elipse, deoarece aceste curbe 
nu au ramuri la infinit, nici parabole, căci pe asemenea curbe 
le-ar trebui un timp infinit, ca 
să se poată întilni, venind de 
la infinit. 

In fig. 3.18.1 considerăm cele 
două stele M;, My de mase 
Mı, Ma, cure se apropie una de 
alta pe liberele lor parcursuri, 
cu vitezele V4, V,, viteze ce 
imu direcţiile asimptotelor la 
hiperbolele pe care continuă a 
se mişca În preajma întilnirii. 
Ele se mișcă pe acele hiper- 
bole în jurul centrului lor de 
gravitate G. Notind r, ře ta- 
zele vectoare, avem după for- 
mula centrului de gravitate: 


PA,  r,M,. 


sau: 
n M, + Ma) = (ri -+ r3) M5, 
de unde: Fig. 3.18.1 
(3.18.1) nne Mor Min, 
Li 


Acceleratia stelei M, sub acțiunea stelei M, este: 
M; 


ea har. doe us ON Mai: i 
Ie ri E DPN A” 
sau. 
M 
D ui. e CS 
818: J- BÀ, w= Pur p 


k* fiind constanta atracției universale. 


t0. LE Li 


Steaua M, descrie hiperbola: 
Hi sau rm P, pm o (rt — 1), 
al M 


1+ ecoav 
e fiind excentricitatea, aceeași pentru ambele orbite. 
Notind cu D, piciorul perpendicularei coborite din G pe 
asimptotă, avem: 
a = 0,4, = 0,D,, 0,6 = ase, AG = a (e—1), 
b = GD, = a let i. 


Unghiul p din figur măsoară deviația direcției vitezei 
stelei în calea sa de la — oo la -oo și se numeşte defleziune. 
Figura arată că avem: 


< A wo PIN 
"1757 f$)5—i 


Pe de altă parte, constanta ariilor este dublul ariei triun- 
ghiului OGV, adică: 


e, 7 bV, = afe —1YV;, 
iar din teoria mişcării a două corpuri se știe că: 


€ 
, 


pma (t 1) =fi 
m 


de unde: . 
à, Gi — 1) dale — 1) y 
na 
prin urmare: 
(3.18.3) e, = T" 


şi introducînd în expresia cantității gÈ 


(3.18, Áo poc. cwm 
(3.18.4) ws AT 


Considerind, acum, mişcarea rela- 
tivă a stelei M, faţă de steaua M5, 
avem: 


r= r tra au (MM), 


E -e 

pi 
iar unghiul de deflexiune rămine, 
evident, același. Se găsește astfel: 


| Puer X 
dr Iz 
(3.18.5) 
m df ut 
b y: ctg A ' 


V fiind viteza relativă a stelei M 
faţă de M, la infinit. Fig. 348.2 


3.19. INTILNIRI MULTIPLE 


Considerăm intilnirea stelei M, cu un grup de stele de mase 
egale avind viteze relative egale față de steaua M, în di- 
recția KO. Notăm v densitatea stelară a grupului (numărul 
de stele din unitatea de volum). Toate stelele grupului care 
intilnesc stenun M, astfel ca distanțele de ln M, ln asimptotele 
orbitelor relative să fie mai mici decit b se găsesc intr-un 
cilindru circular a cărui axă este paralelă cu. KO și a cărui 
secțiune dreaptă este xò”, Aga fiind, în unitatea de timp 
steaua M, este intilnità de: 


vnb V, 
stele de-ale grupului, iar deflexiunea produsă de acţiunea 
stelei M, asupra drumului fiecăreia dintre aceste stele are 


cel puțin valoarea 7,. dată de (3.18.5). Substituind în vxb*V 
valoarea (3.18.5) a cantităţii b, se qüsegte: 


"2 S. 
vr y "ns "Lh 
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pentru numărul de stele din grup cure intilnesc stenua M, în 
unitatea de timp. Ca atare, intervalul de timp dintre două 
întilniri consecutive este inversul acestui număr, adică: 


PRI t 
(3.18.6) = et, 


3.20. INTILNIRI CU DEFLEXIUNI MAI MARI DE 90 
Pentru deflexiunea.  — 90 avem wt- 1, aga încît, 


după (3,196), intervalul de timp la care se succed două ase- 
menea întilniri este: 


(3.20.1) += 


Să alegem masa Soarelui ca unitate de masă, anul tropic 
ca unitate de timp, unitatea astronomică ca unitate de lun- 
gime. Cu aceste unităţi, legea a treia a lui Kepler £7 a? - 


= (Mo + M,), în care M, este masa neglijabilă a Pămin- 
tului, devine: 


4 - kt. 


Presupunind că masele stelelor sint egale cu masa 1 a Soa- 
relui, avem M, = M, = 1, astfel înctt: 


p = Am x2 a RO, 


Dacă V oste viteza exprimată în km/s, aceeag) viteză pe 
secundă exprimată în unităţi astronomice de otte a km va fi 


d . Tot aceast viteză, exprimată în unități astronomice pe 
a 


an, va fi T m, n fiind numărul de secunde dintr-un an tro- 


pie. Avem, așadar: 


V. Adam "m 


Adoptind, pentru viteza Soarelui, valoarea V = 20 kmjs, 
se deduce: 


V 20. as 6 u.a.[an. 
wajan = o n Sua fan 


Adoptind pentru densitatea stelară în vecinătatea Soa- 


relui: 
$m X. 10716, 
^ 


şi introducind această valoare în (3.20.1), se găseşte: 
(3.20.2) z= 310, 
Dar avem: 
AM, = a(e—1) pi b= oy — 1 sau dnd — 
astfel incit: 


AM, = (E) 


Pentru întilnirile cu deflexiunea $ = 90°, avem: 
a= b sau a= ami, deci e = V7 şi din (3.18.5) 


1= £. f ed uum aul. 
ivi sau b vm i 5 


— 4% D 
AM, — 5 um : | e 5 (00) n 5017) a ua. 


Rezultă că întilnirile eu deflexiuni de 90° se produc atunci 
cînd stelele trec la distanțe minime de două unități astro- 
nomice una de alta. 
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3.231. FRECVENȚA INTILNIRILOR PRIN ATINGERE 


Considerăm două stele identice cu Soarele, Pentru ca, la 
întîlnire, să se producă tangenţă între globurile lor, trebuie 
ca distanța dintre centrele stelelor respective să ajungă egală 
cu diametrul uneia, În acest caz avem, în unităţi astrono- 
mice, diametrul fiind 2:7:10% km, iar unitatea astronomică 
15107 km; 


2-7-10 km 1 " 
= AM, ——————— Va. ^ ua. 
> 2 01540 km 100 


Dar avem: 
c = AM, = a(e—1) =a |E — 1, 
de unde: 
ae=c+a, bate — a* — c 4 -2ac, 


şi, prin analogie cu (3.18.3): 


LES gu i 
i b c 7 
iar cu valorile e = s poc 80, V = 4, se găseşte: 


ba., 


10 
Am găsit că in unitatea de timp se produc vz b*V intilniri, 
Cu valorile numerice precedente se găsește: 
4 1. 6-106 ani, 


În cazul întilnirii cu un roi de stele în care densitatea ste- 
larà este de circa 1 000 de ori mai mare decît cea folosită în 
cele ce preced, se găsește, pentru v, o valoare de ordinul 


z a 61000 — 1004 ani. 


* A nu se confunda această notație, e = AM, cu constanta ariilor, 
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3.22. EFECTUL DE ACUMULARE A INTILNIRILOR 


Întilnirile la distante mari produc deflexiuni mici, dar, 
fiind mai frecvente, pot avea efecte cumulative care să nu 
fie neglijabile, 

Am găsit numărul intilnirilor cu deflexiunea: 


yu TM agi t 
pu M cu rU 
Deducem pentru numărul de intilniri cu deflexiuni cuprinse 
în intervalul (4, p -F dy): 
b aru mM E 7. 


Tw $—dq) ri 
FW eu V— 2. TW ce -—P 
p WU y 5573 pi ay ^33" 


sau 
T 
Li de 
. Y. 
y sint È 


Dacă $ este mic, putem serie cost =1, sin d 2 şi 
găsim: 
(3.22.1) ie e. E 


Am considerat intilnirile cu viteze care urmează legea în- 
timplárii. Ca atare, sîntem în drept a considera o serie de 
deflexiuni Wi, Ya, Was ... ca urmind legea întimplării şi, prin 
urmare, a serie, pentru deflexiunea probabilă F, rezultată 
din compunerea acestor deflexiuni: 


(8.22.2) Pa pr. 
așa încît, după (3.22.1): 
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dellexiunea unei stele, produsă de ucumulurea efec- 

telor intilnirilor ei cu mai multe alte stele în interval de ( 
ani, și anume pentru deflexiuni (9 cuprinse îm intervalul 
(B 3 | 

În ceca ce priveşte alegerea limitelor a, B de integrare, ob- 
servâm că, cu cît deflexiunea este mai mare, cu atit pro- 
babilitatea producerii ei este mai mică, neglijabilă chiar pen- 
tru y = = „ De aceen putem alege $e. Cit despre limita 
inferioarh a, aceasta poate fi egalată cu distanța mijlocie 
dintre stelele cuprinse în unitatea de volum, in care avem 
v stele, apa încît, în mijlociu, distanța dintre două stele 
este 5'h, 

Pe de altă parte, cînd dellexiunea tinde la zero, fig. 3.18.2 
arată că b= e, așa înctt, după (3.18.5), putem serie, pentru 
limita inferioară: 


am SA uu ARP. 
cV yt 
Cu valorile p = 80, v = aon, V = 4 găsim: 


a = 2-10 = 4* 
și 
Pa 2104 4 nf, 
7 a 
așa încit, pentru ca, prin acumulare, să fie atinsă doflexiunea 
Y= = , trebuie să treacă un numâr: 


Punind $T, găsim: 
t 7:307? ani. 


Din cele use rezultă că intilnirile de stele cu deflexiuni 
de cel puţin se produe foarte rar, la intervale de ette 


10—10 ani. În cele ce urmează vom vedea că Galaxia are 
o rotaţie cu perioada de cirea 200 000 000 de ani cel mult. 
Constatüm că rotația aceasta produce schimbări de 90° in 
orientarea vitezei unei stele la intervale de timp de carca 
107 ani, aproximativ de un milion de ori mai scurte. Dedu- 
cem că la scara Galaxiei, întiinirile de stele sînt un fenomen 
suficient de rar, pentru a putea fi neglijat. 


MIȘCAREA SOARELUI PRINTRE 
STELELE VECINE e 


3.23. ECUAȚIILE MIȘCĂRII 


Considerăm un ansamblu constituit dintr-un mare număr 
N de stele. Ca toate celelalte stele, şi Soarele are mișcarea 
sa proprie. Precizăm că, o dată ales ansamblul de stele, con- 
siderăm mișcarea Soarelui față de stelele acestui ansamblu, 
Această mișcare a Soarelui se execută într-o anumită direcţie, 
spre un punet al sferei cereşti numit apezul solar, faţă de 
grupul de stele ales. Punetul diametral opus se numește anti- 
aper. Unii autori numere apez clasic pe cel ce se raportează 
la grupul stelelor învecinate fără a se face vreo selecţie Intre 
aceste stele, 

Pe påmint, nu putem sesiza mişcarea noastră (a Soarelui), 
şi atribuim stelelor n mișcare egală în viteză și de sens opus, 
numită viteza paralactied, Alegind un sistem de axe rectan- 
gulare, numim X, Y, Z componentele vitezei § a Soarelui 
[aţă de neeste nxe, Pentru stele măâsuriun vitezele de compo» 
nente. U, V, W și notăm: 


LS Pai. Su, Pat 
(223.4) D = DU, y sor, W x 22W, 


cuprinzind în sume componentele cinetice ale tuturor stelelor 
luate în cercetare. 


Întreg ansamblul de stele are viteza (U, V, W). Dar fie- 
care stea are mișcarea sa proprie în ansamblu, aga Incft pu- 
nem: 


(3232 V= +u, V=F 4e, W=W +u, 
s(u, v, «) fiind, evident, viteza relativă u stelei [aţă de an- 
samblu; o numim viteza peculiară, 

Din (3.23.1) si (3.23.2) deducem: 


(3.23.3) n= 90 sau Ju ov w= 0, 


coca ce ne îndreptățește să admitem că vitezele peculiare s(u, 
f, w), urmează legea întimplării (Anexă, 3), 

Numind Ë, 5, * coordonatele stelelor faţă de un sistem de 
nxe rectangulare arbitrar ales, coordonatele: 


Cot ad RAE 
P-x225 î = 32 t=- 


definesc centrul geometric al sistemului stelar, Deplasind 
originea axelor în acest centru geometrie prin schimbarea: 


avem: 


2=9=3=0 sau 252—550: 


Dacă, agn cum vom proceda de obicei în asemenea cazuri, 
admitem că stelele au mase M egale în mijlociu, centrul de 
gravitate al sistemului stelar are coordonatele: 


NM NM NM 


ti coincide cu centrul geometric. 

Dacă O, V, W «int. constante, putem studia mișcările 
interne ale sistemului ca și cum D = F = fV = 6, deci ca 
şi cum sistemul ar fi în repaus. 


Am spus că, faţă de grupul de stele 
considerat, Soarele wre și el mişcarea 
sa de viteză SUY, Y, Z). Aceasta este 
viteza peculiară a Soarelui. 

Considerăm, În lig. (3.23.1), Soarele 
in S eu viteza sa S(X, Y, ZI, steaua 
in g cu viteza su peculiură sle, v, te) şi 
viteza paralactich — S — X, — Y, —2}. 
Observațiile nu dau decit viteza rela- 
tivă a stelei față de Soare, adică dife- 


rența vectorială (a -— $, Viteza de an- 
samblu (0, P, W), aceeaşi pentru Soare 
yi stoa, se elimină de la sine, schpind 
observaţiilor, cîtă vreme rimine eon-$ 

stantà in mărime și direcţie. 


Mișcarea proprieobservatà n stelei este 
o* 
vectorul & — S. Componentele lui după 


paralel, meridian și raza vizuală «int "t 
cantitățile date de observaţii, și anume: 


15 u, oos 8 în “fan sau 


"T. o 71,10** cos 3 în km/s 
w 


m in "fan sau 
Ta = 4,74 S în km/s 
e in km/s. 


Componentele aceluiaşi vector 3 — Š, după axele de coor 
donate, sint: 


(3.23.4) u—X, v—Y, w—Z. 
Unghiul LL sub care vedem vectorul 3 — $ din Soare exte 


A din mișcarea proprie p a stelei, n fiind numărul de secunde 
n 
dintr-un an. 
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> 

lu fig. 3.23.2 am înfățișat viteza « — Ei și componentele 

sale t,, 74, P "» paralel, meridian ji raza vizuală, precum 
şi u — X, e — Y, w — Z, după axe rectangulare. 

Componentele cinetice Ta, 74, p au, faţă de axele rectan- 

gulare, cosinusurile directoare din tabelul următor. 


Comp u- X | t= Y | E 
Ya — sin “| con a | 0 

fa — sin 3 cos — sină sina + cos 
> + ons B cosa + cor B sina + sing 


După acest tabel se deduce: 
v, = 71,109 cos 8 = X sina — Y cosa +p 


(3.23.5) <a = 4,7145 = X sinô cos x + Y sin 8 cosa — 
T 2 Zoo 4 


p — X eos 8 cos a — Y cos 8 sin « — 
—Zsinà +r, 


Fig. 3.23.2 


unde am pus: 


p= — u sina + vcosa 
(3.23.6) 49 = — u sin 8 cos a — v sin B sina +w cos È 
p=  u cos 8 cos x +y cos B sin a -- w sin g. 


Ecuațiile (3.23.6) pot fi serise pentru fiecare stea pentru 
care cunoaștem a, 8, iu, pa, p, ©, Aceste ecuaţii contin neou- 
noseutele X, Y, Z (componentele vitezei Soarelui), care ră- 
min aceleași pentru toate stelele; mai conțin Însă și necu- 
nosceutele p, q, r care, ca și wu, ve, w, diferă de la o stea la 
alta. Pentru cele N stele ale ansamblului studiat avem, aṣa- 
dar, 3N ecuații cu 3 -+ 3N necunoscute, Problema pare inso- 
lubilă. lată cum se ocolește dificultatea. 

Am spus că, În cazul considerat, 0 = c-tà, P = c-tà, W = 
= e-tă, viteza de ansamblu (U, V, W) scapà observaţiilor 
noastre și putem trata problema punind: 


as?=p=0, 


Pe de altă parte, vedem că, în tratarea acestei probleme, 
împărțim sfera cerească Într-un număr mare de arii destul 
de miei, pentru ca 3, x să aibă aproape aceleași valori in 
cuprinsul fiecărei arii. Această aproximaţie este pe deplin 
îndreptăţită, întrucit problema în sine nu poate comporta o 
mare precizie, În aceste condiţii, admitind că fiecare arie con» 
tine destule stele ca să avem și în cuprinsul ei Su Sz = 
= 500, se deduce 5p = — sin au -+ cosa >v = 0 
sau p - — sing B 4 cosa = 0 și, tot apa, EP = 0, 
Yu - 6 Sor = 0 sau p-0,4g—0,»^-—0. 

În cuprinsul uneia si aceleiași arii, prin urmare, și în toate 
ariile, putem tenta cantitățile necunoscute p, g, 7 ca niște 
reziduuri ale căror sume sint nule. Această observaţie arată 
că p, q, r se comportă, în ecuațiile (3.23.5), întocmai ca 
reziduurile ecuaţiilor de condiţie în aplicarea metodei pütra- 
telor minime. Sintem, așadar, îndreptățiți a suprima canti- 
tAfile p, g, r îm ecuaţiile (3.23.5) $i a trata aceste ecuaţii 


prin metoda pătratelor minime. În felul acesta, nu rămin 


decit trei necunoscute X, Y, Z în 3N ecuații de condiție. 
Se pot deduce deci valorile componentelor cinetice X, Y, Z 
ale mișcării Soarelui. 
Notind cu D, A coordonatele cerești ale apexului solar, 
avem (fig. 3.23.3): 


2 X = S eos D cos A, 
$ Y = S cos Dsin A, 
| £d, 
pe^ rg Y de unde: 
^ | 
N S! m X! 4 y? a. 75, 
xq Y z 
Fig. 3.23.3 wm) badaa xt 


3.24. ECUAȚIILE LUI BRAVAIS 


Încă înainte de Airy, Bravais a stabilit ecuații analoge, 
pástrind, pentru fiecare stea, şi masa ei M. Din tabelul cosi- 
nelor directoare de la paragraful precedent, se deduce, prin 
sumare: 

XEM = 71,10 sfa Ps sin d +4,74 sjm 9 vin B con a] — 
4 
— E[Mp vos 8 cos a] 
YXM- — 7,1054 He cos a]-+ 4.74 sfa 4 sin 8 sin =] - 
o Ld 
— E [Mp cos 8 sin a] 
ZEM = — 4,4 x[w 2 cosa] - 
ta 
— = Mp sin 3, 


Și dacă, așa cum se întotdeauna în probleme 
de acest pen, admitem că toate stelele au aceeași masă, fac- 
torul Af dispare. 


3.29. UTILIZAREA ECUAȚIILOR DE CONDIȚIE 


Cum am spus, ecuațiile de condiție de tratat prin metoda 
pătratelor minime sint ecuaţiile (3.23.5), fără termenii rozi- 
duali p, q, r. Primele două sint ecuațiile lui Airy, a treia 
este ecuația lui Campbell. 

A treia ecuaţie are pretionsa. calitate de a fi independentă 
de paralaxe; primele două contin însă $i paralaxele, de aceea 
ar trebui utilizate numai în cazul stelelor cu puralaxe eunos- 
cute. Cum însă se cunosc sute de mii de mişcări proprii, dar 
numai eirca 20—30 de mii de paralaxe și acestea, de multe 
ori, puţin sigure, astronomii nu pot renunța la imensul mate- 
rial adus de mișcările proprii și, în acest scop, substituie 
valori ipotetice paralaxelor necunoscute, sprijinindu-se pe 
faptul că în valorile mijlocii, erorile individuale se com- 
pensează unele pe altele. 

lată unul dintre procedeele prin care se elimină porala- 
xele: se împart stelele în diferite categorii, de exemplu, în 
subsisteme (3. 16), si se atribuie tuturor stelelor din aceeași 
categorie o aceeași paralaxă, necunoscută, de altfel; cena: 
tile lui Airy se seriu în acest caz sub forma următoare: 


71,10 ua cos 8 = (G X) sina — (6 Y)cosa 
4,74 ua = (6 Y)sin8eosa +(â Y)sinăsina — (GZ)cos8 
şi se consideră ca necunoscute cantitățile (© X), (ë Y), (6 Z). 
În aceste condiții putem calcula Si = (6 XP) 4 (6 Y) 4 
4 (9 Z)*, adică S, = & S, dar viteza S a Soarelui rămine 


necunoscută cftÀ vreme & este. necunoscut, Se pot Însă cal- 
cula coordonatele apexului prin: 


[T 4 Zz ' 1 PIRE 
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Metoda Airy nu poate da decit direcția apexului solar, câtă 
vreme se utilizează stele cu paralaxe necunoscute sau impre- 
nise. 

Modul cel mai rational de utilizare a acestor ecuaţii a fost 
folosit de Călin Popovici care a ales calea de a elimina para- 
laxa din primele două ecuații (3.23.5). Eliminarea este foarte 
ușoară, dar, cum se vede, conduce la o ecuație de condiție 
omogenă în X, Y, Z. Ecuațiile omogene nu pot da decit ra- 
portul dintre două necunoscute și a treia, de exemplu: 


Š = etg Deos A 2 = etg D sin A. 


Cum este firese, viteza S a Soarelui se elimină o dată cu pas 
ralaxa; cele două ecuații nu pot determina această viteză, 
cită vreme nu se cunose paralaxele. 


3.26. PROCEDEUL ARIILOR 


Intrucit avem tot interesul de a utiliza un număr cit mai 
mare de stele — pe de o parte spre a merge cit mai departe 
în spaţiu conniderind stele tot mai slabe, pe de altă parte spre 
a putea circumscrie problema numai la anumite categorii 
de stele — calculele ar atinge proporții prohibitive. Au fost 
făcute cercetări în care au fost luate în considerare circa 
30 000 de stele. De aceea, spre a se reduce calculele, se re- 
curge la următorul artificiu care, cum vom vedea mai de- 
parte, prezintă și un interes teoretic, 

in paralele și meridiane se împarte sfera cerească într-un 
număr oarecare de arii și, pentru toate stelele din cuprinsul 
liechrei arii se fac mijlociile mișcărilor proprii 4, ua și cele 
ale vitezelor radiale p. Aceste mijlocii vint atribuite unei 
stele fictive unice, așezate in centrul ariei. Se seriu, așadar, 
ecuațiile de condiție numai pentru stelele fictive. Reducerea 
calculelor este impresionantă: în loc de a aplica metoda pă- 
tratelor minime la mii, poate la zeci de mii de ecuaţii (atitea 
cite stele luăm în cercetare), o aplicăm numai la numărul de 
o sută-două de ecuații (cite arii am trasat pe sfera cerească), 
Evident, mijlociile ,, ji, p privitoare la fiecare arie nu sint 


e, intrucit aria nu este plană, dar precizia rezultatelor 
orei mult de suferit, deoarece chiar datele pe care le intro- 
ducem în calculul mijlociilor nu comportă o mare precizie, 

Prin procedeul ariilor se poate cerceta și în parte fiecare 
regiune a sferei cerești. Se obțin astfel date care, cum vom 
vedea mai departe, nu importanța lor. 


3.27. TERMENUL K 


Campbell însuși a semnalat faptul că, dacă la aplicarea 
celei ae troia esti din (3.23.5), evident fără r, se ndaugà 
un termen K și se consideră acest termen ca 0 a patra n 
noscută, aplicarea metodei pătratelor minime conduce la 
reziduuri mai miei. Ulterior, prin teoria rotației Galaxiei 
s-a dedus o expresie teoretică pentru acest termen. Ne Lee 
märgini a-l considera pee dar avind valori deosebite 

o categorie de stele la alta. - b 
en acest nis al lui Campbell se adaugă expresiei prin 
care calculüm viteza radială p (chiar înlocuiește pe 7}, A 
înțelege că o valoare pozitivă a sa, mărind viteza radia * 
pune în evidenţă o dilatare, o expansiune à grupului de stele 
studiat, pe cînd o valoare negativă relevă, dunpotrivá, o 
contracție, 


3.28. CITEVA DETERMINĂRII ALE MIŞCĂRII SOARELUI 


i intti primele determinări ale apexului prin me- 
Au ris pp în considerare stele fără distinofie de 


categorii: 


paj a | jsa] 
8 RA X L 
i 23. —3253 | Catal G.C.| m 2, PA 
ima [ară 4235 | Catal FK3 | m< 7 2005 
Struve — (2725 |. +318 | Vit. rad. [me 6 2:25 | 
Kapteyn [ens +29,5 


Vom prezenta mai departe diverse date de observaţie pri- 
vitoare la mişcarea Soarelui și la alte fenomene, 
Deocamdată infüjigüm etteva valori ale termenului K: 


VALORI ALE TERMENULUI K 


Speetru Kikm^ *Spectm K(km^) 
Co $—B5 .............. 4342 s der i A Atat a L6 
NN dassra 4 1 B nevasta CU 34 D 

RAP RIC Da + 04 AS o PE tei ^a 0,5 
IP TIPP 414 BE oL — ü 
RG. - 0,2 


Valorile pozitive ale termenului K relevă, evident, o dila- 
tare, O ,expausiune" a grupului de stele considerat. Feno- 
menul acesta se constată $i la asociații, după unii autori, si 
la roiurile globulare care, prin dilatare, devin roiuri imprás- 
tiate pierzind din stele. Fenomenul se observă și la galaxiile 
din univers, termenul de expansiune fiind întrebuințat mai 
cu seamă pentru acest din urmă fenomen. 


3.29. MARII CURENȚI STELARI 


Am văzut că mișearea determinată pentru Soare nu este 
aceeași pentru diferitele familii de stele considerate. Cum 
însă Soarele nu poate avea decit o singură mişcare, rezultă 
devi că diferitele familii de stele considerate au miseri dife- 
rite, 

Kapteyn şi-a propus să pună în evidență asemenea mişcări 
diferite ale unor familii diferite de stele. În acest scop, a pro- 
cedat in felul următor, 

Să considerăm o anumită arie din sfera cerească, Dacă în 
această arie stelele au mișcări peculiare repartizate cu totul 
la întimplare, mişcările lor proprii purtate cu originea într-un 
punct unie ul unui plan trebuie să dea o figură analogă cu 


fig. 3.20.1, implinind un cerc, Dacă însă aceste mișcări au 
tendinta de à A orienta, de preferinţă, într-o anume rage 
rămîn cuprinse în interiorul unei curbe ovale, curba de | E 
ca cea din fig. 3.29.2, avind o axă de simetrie care indică di- 
recția preferenjialà către care se orientează cele mai multe 
iscári rii. 1 
ds seit Kapteyn. El à împărțit sfera cerească In 
28 de regiuni $i a făcut operația aceasta pentru fiecare re- 


Fig. 3,29.1 Fig. 3.29.1 


iune în parte, Figurile obținute rezultă din compunerea n 
rame hd og aşa cum arată fig. 3.29.3. Ficcare dintre aceste 
figuri relevă două direcţii preferentiale, T și IT. Apei ste- 
lele se împart în două mari grupe care se mișcă, În mij mr 
cu precădere în direcții deosebite, date de vectorii | şi IH, 


270* 


Fig. 5.20.2 — 90* 


După expresa adoptată de marele astronom, existà doi ou- 
mp de stele, | și IL 4 

"du era Jalan cite un vector I și cite un vector II. 

Putem trata acești vectori ea niște mișcări proprii pie utili- 

zind ecuațiile lui Airy (3.23.5), determinăm apexul fiecăruia 

dintre cei doi curenți, Știm (3. 23) că mişcärile proprii nu 


og 


dau înseși vitezele «i S; ale celor doi curenți, ci numai 
niște cantități AS,, AS, ^ fiind un factor de proportionalitate 
necunoscut. 

Eddington a făcut pi teoria analitică a fenomenului, sta- 
bilind relaţiile care traduc în calcul operaţiile geometrice mai 
sus arătate. Spre a da o idee de precizia ce se poate atinge 
în această cercetare, prezentăm în fig. 3.29.4, pe planul tan- 


gent In apexul curentului I, direcțiile după care converg, În 
acel apex, vectorii AS, din 17 arii ceresti deosebite, Cum arată 
figura, se obține o convergență destul de satisfăcătoare, coca 
ce confirmă realitatea fenomenului. 
Sā mai notăm că cei doi curenţi stelari se străbat reci- 
e, stelele lor fiind umestecate unele în altele şi neputind 


i deosebite decit după orientările componentelor cinetice 
în fig. 3.29.3, 


Fig. 3.29.4 


3.30. MISCAREA VERTICIALĂ 


Fie N numărul stelelor luate în cercetare pe toată sfera 
cerească, N, numărul stelelor din primul curent, N, al celor 
din a] doilea curent, aga incit avem N, + N; = N. Admi- 


tem că toate stelele au, în mijlociu, aceeași masă. În aceste 
condiţii, centrele de gravitate G, G, ale celor două grupe de 
stele coineid eu centrele lor geometrice, iar centrul de gra- 
vitate G al ansamblului întreg, constituit din ambele cu- 
rente, este un punet de pe dreapta G,G,. Luind Ge ca origine à 
abseiselor măsurate pe dreapta GGs, avem: 


(3.30.1) Nur, + Neta 0, 0, =GiGo t = — 646, 


Fiecare punet Gi, G, are viteza sa. În lipsă de orice date, 
nu avem altă posibilitate decit de a adopta ipoteza cea mai 
simplă, si anume aceeu după care G}, Gs au mișcări rectilinii 
si uniforme. În aceste condiţii putem studia întregul ansam- 
blu (ambii curenți) ca și cum centrul său de gravitate Co 
ar rămîne nemișeat, Dar nu avem nici un reper fix Înţă de 
care să putem defini vitezele punctelor Gy, Gz. Observațiile 
nu pot releva deett mișcările lor relative, de apropiere sau 
depărtare unul de altul, Ne găsim undeva în spaţiu în d (Soa- 
rele) și putem așeza in mărime și direcție vectorii da (AS 
Bis 0), Saal B4, Bas 24). Vectorul J(5, D, A), viteza Soarelui, 
dedusă prin ecuaţiile Airy-Campbell (3.23.5) din cercetarea 
tuturor celor N stele (fără deosebirea dintre cei doi ew- 
renti), poate fi așezat numai în direcție, căci vectorul h fiind 
necunoscut, nu cunoaștem scara figurii. 


&Ó 95 6, e, Ži 


-OA go m — Y3ESU EY UPC RI o oma 
Fur. AU 


Notüm $, x4 vitezele centrelor Gy, G, și observăm că, după 
(3.30.1), avem: 


(3.30.2) Nn 7 Nas — 0. 


S este o viteză de ansamblu, pe cînd 4 int. vite 
vuliare, aga inoit S,, S, sint Vol emis n ls Sy vel 
S pi în adi S e 3A, Sm $E. Se deduce: 


— 


(3.30.0) KS, — AS-FkR. AS, = AS + As. 


Cum Kh, kf, sint paralele cu &. în deci cu Gy, Ga, ur- 
mează ch gig, este paralelă cu G,G, şi go, extremitatea vec- 
torului kS, se găsește, așadar, pe dreapta giga. Cum am spus, 
în grafic nu putem așeza efectiv decit vectorii AŞ, AS, iar 
pe 5 numai în direcție; dar vectorul RS trebuie să aibá ex- 


tremitatea sa pe dreapta gt. Avem astfel un mijl fie d 
a determina pe AS B ded pe h din relatin: Yel e a 


(3.30.4) km PS, 
5 
O dată h determinat, din relațiile: 
— 

putem determina F., $, i direcți ; iscării 
relative a celor două o me en hat aria 
Această mișcare relativă pe care o putem determina în 
mărime și direcție se numeşte magcarea verticială. Ducind prin 
Soare (centrul sferei cereşti) paralela la mişcarea verticală, 
"oum paralelă injeapá sfera cerească în două puncte dia- 

metral opuse, numite veztezul ] si 
Q. 4 "s a. a = $i verterul 11 de coordonate 
rațiile făcute grafic pînă acum se pot f rt . 
pune in calcul, Într-adevăr, din (330.) Wi (3.303) se de. 


duca: 
— 9 ——— = — 0 — 
NUS, i N,AS, =x Nui, & m Nehiy I NAS, 
sau: 
j m_p —— 
(3.30.5) MAS, + NS, = NAS, 
căci: 


FTN a — — — — 
Ny, + Ni, = h [na Es rx4 =} [x 4 Ns] = 0, 
Ži, à, avind aceeaşi direcţie. 


4 


SA scriem relaţia vectorinlá equi în proiecţie pe axele 
coordonate ecuatoriale, D, A, fiind coordonatele ecuatoriale 
ale —— Gos 8,, 2, gi As, Ze ale celor două apexuri 
pert „ Avem! 
NhS eos D cos A=N,hS, cos 8, eos zx, HN ph S, 00s B, con a, 
(3.30.6) NhScos D sin A—V,AS, cos B, sin x, Ah S, cos 8, cos a. 
NAS sin D NAS, sin 8, HN AS sin 8,. 


Din aceste ecuații se determină AS; se obține de asemenea 
şi o nouă determinare a coordonatelor apexului general. 
Spre a determina linia verticială, notăm 0,4: —0, 4c 180° 
coordonatele velor două vertexuri. Pentru fixarea ideilor, 
înfățisăm în fig. 3.30.2 cum se prezintă lucrurile în spațiu, 


Fig. 3.30.2 


Soare e găsindu-se în S, în centrul sferei cereşti. Din relațiile 
(1.90,93) dedueem, introdueind, pentru simplificare, auxilia- 
rele Lo M,, Ni; L4, M,, Na: 

Ay cos D eos 4 = h S, cos 8, cos a, — AS cos D cos A = FL, 
hi, cos sin q = S, cos 3, sin a, — ÅS cos D sin A = M, 
hi, sin O = AS, sin B, — kS sin D = N, 
—hi, cos O cos 4 = hS, cos 3, cos 24 — ÀS eos D cos A = La 


—hà cosÜ sin 4 = hS, cos Bsin zg — AS cos D sin À = M, 
—hi,sin f) m RS, sin 5, — hSsin D = Ng. 


! Membrii din dreapta ai acestor ecuaţii conțin numai can- 
tităţi cunoscute, prin urmare L,, Mj, N,; L4, Ma N, sint 
cantități eunoscule. 

ce imediat: 


hiti — 2) cos Q cos 4 = L, + la 
M, — în) cos sin 4 = M, +M 


hk, — $) sin 0 N, + Ne 
de unde: 
M, — în) = VL EL E OR IMS MUS, FIR 
M, + M N.N 
t a LLL t 0 = E i, 
g 4 L, E l4 d VaL, + bopt Y iM, * A 2: 
Dăm in continuare citeva rezultate numerice 
Cei doi eurenfi 1 H 
Ascensiile celor două apexuri parțiale 91* 988^ 
Deelinatiile colar dond apexuri parțiale —15 0 
Viteze relative față do Soare AS, = 1006 — AS, — 0,855 
Numere de stele 060 N 040 N 


Mipoarea verlicialá 


Coordonatele eeuntoriale ale vertexulai | Op = 274" Q-—1irz 
Coordonatele galactice ale vertexului | G = ur g = — P6 
Viteza relativă a color doi curunți 1 = 1,888 
Mipearea solară 
Coordonatele ecuatoriale ale apexului A = 7 D = + 86° 
Viteza apicială hS = 0.908 
Adoptind S = 19,5 km/s, relația (3.30.3) da: 

1 19,5 

* 0,903 = 21,5 km/s. 
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TEORIA ELIFSOIDALÀA 


3.31. IPOTEZA REPARTITIEI INTIMPLATOARE A VITEZELOR, 
ELIPSOIDUL. VITEZELOR 


Cum am văzut (3.29), «pre u face teoria celor doi curenți 
stelari, intemeindu-se numai pe mișcările proprii, Kapteyn 
a împărţit sfera cerească în mai multe urii și a reprezentat 
prin vectori mişcările proprii ale stelelor din fiecare arie; 
purtind acești vectori cu originile lor în centrul ariei, el s-a 
bazat pe faptul că, dacă acești vectori ar urma legea Intim- 
plării În toată generalitatea ei, ar rámine închiși Intr-un cere, 
vectorii-viteze neavind nici o direcţie preferențială. Dacă 
însă vreo cauză oarecare impune asemenea direcţie preferen- 
țială, cercul se transformă într-o curbă ovală. 

Cam în acelaşi timp cu Kapteyn, a cercetat această pro- 
blemă şi Schwarzschild. 

Mai întîi el a utilizat, ca și Kapteyn, numai mişcările pro- 
prii, dar completindu-le cu viteze radiale statistice, calcu- 
late după principiile calculului probabilitágilor. A ajuns ca 
și Kapteyn la curbe de derivă care au confirmat rezultatele 
colegului său. 

Sehwarzschild a elaborat apoi laborioasa teorie elipsoi- 
dalà generală in legătură cu care ne vom mürgini a expune 
numai citeva prineipii generale. 

Să notăm cu V viteza unei stelo pi u, *, te componentele 
ei după trei axe rectangulare. Numim dn numărul stelelor 
ale căror componente cinetice au valori cuprinse In inter 
valele (u, u + du), (n, v + de), (e, w + dw). Sá notăm eu N 
numărul tuturor stelelor pe care le luim În considerare și = 
[recvența stelelor de viteza considerată [se spune „stele 
de viteză (u, v, w)"]. După principiile statisticii, avem 
(Anexă, 1): 


T = m (u, v, w) du dv diw, 


pt 


iu, v, w) numindu-se funcție de frecvenţă. Integrind, se 
obţine: 

N tañ afis , E 

." | = CEU w) du, de, die, 
care traduce printr-o formulă matematică siguranța pe care 
o avem că oricare dintre stele are una dintre vitezele posibile. 

n eaxul cînd vitezele stelelor sint orientate cu totul la 

intimplare, fără nici o direcție preferentialü, funcția de frec- 
vență 9 este exprimată prin exponentiala: 


9 (u, v, w) -— e, 


unde S este o funcţie pütraticà de componentele cinetice 
u, v, W, și anume o funetie sferich: 


n? vt [d 
o; "m * a 


În cazul cînd orientarea vitezelor relevă o direcţie prele- 
rențială, S este o funcție elipsoidală (Anexă, 10): 


LI 
(3.34.1) Sm pă +a 4 P. dacă o raportăm la axele 


elipsoidului pe care-l reprezintă. 
Spre a avea toată generalitatea, Schwarzschild introduce 
lorma următoare raportată la trei axe rectangulare oarecare: 


(3.31.2) S- au! + be? -4 eu + 2fuu i 2 gwu i 2hur = |. 


Observațiile dau u, v, w, iar diferite transformări permit 
trecerea de la forma (3.31.2) la forma (3.34.1), care deter- 
mină semiaxele æ, 8, y ale elipsoidului gi direcțiile lor. Teoria 
este mult prea lungă și complicată spre a fi reduta nici. Ne 
mărginim a prezenta rezultatele găsite de Charlier discutind 
trei feluri de date deosebite, și anume: vitezele radiale, pa- 
ralaxele cunoscute, mişcările proprii. În tabelul următor sînt 
date cantitățile următoare, pentru cele trei feluri de date stu- 
diate: Gis m; Gy, Bai Ga; Ba, coordonatele galactice ale direc- 
țiilor axelor principale: 

1 1 1 A 
xU; zef; z y, In care a, B, t valorile i 
i B ji Y, În ca B. y sin rile numerice ale 


semiaxelor elipsoizilor. 


REZULTATELE OBTINUTE PRIN TEORIA ELIPSOEDALA 


Viteze radiale Paralaxe |  Misciri proprii 
Kumore de stale | 1986 is | tin 


| | 
: | — 199 kmjs 22,9 kmjs $34 kmjs 


p 
6, 31r? 541*,3 338.0 
n a ai +75 8*9 
i 14 km/s| — 194 kmj 15,11 kmj 
6, dtp 719,4 30,0 
Hh pues + T6 Im 
i 4 16,0 km/s 16,1 kmjs 12,1 km/a 
d 
O, 270,0 ?33^.1 529 
9 + Ir 82^.1 3398 


2a reprezintă axa cea mai mare orientată, cu aproximatia dată 
de erorile de observație, În ecuatorul galactic, 

Cele trei valori G, sint in bună concordanţă cu direcţia ver- 
ticială din teoria celor doi curenţi stelari (3.29), 

Axa a treia este aproximativ orientată spre polul Gala- 
xiei, cum arată cele trei valori g,. 

Discordanta valorilor Ga se explică prin faptul că, în veci» 
nătatea polului, o mică deplasare pe puralel cuprinde un mare 
număr de grade, 

Lungimile axelor a dona şi a treia nu prezintă discordunge 
prea mari; eu aproximația justificată de natura problemei 
şi lipsa de precizie a datelor de observație, le putem privi ca 
egale, elipsoizii fiind de revoluţie. 

Cum se vede, teoria elipsoidalà coulirmă pe cen a lui 


n tabelele următoare prezentăm citeva date obținute prin 
teoria elipsoidalà pentru diverse familii de stele. 
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verticiale în planul 
determinării, 


Tatelul 11 


opp Tewlas|s*s sm 
Subgigante —000— "Em on e a 
Pitice albe Aja ——] 

Nebuloase planetare MEIA 20 | L S. 
Stele dM-46 ws m 9 
Mira Coli eu P 150—200 zile | 108 |- oo | aa | o ja 
Sep o — 86 IE ne | s jiw. 
Gigante rapide wW 
Roiuri globulare 105 
Oneide cu scurtă perioada | 86 


109 


CERCETĂRILE LUI SHAPLEY 


3.32. DISTRIBUŢIA ROIURILOR GLORBULARE IN SPAŢIU 


La (2. 27—32) am vorbit de diferitele tipuri de variabile 
purtind numele generic de cefeide și am arătat eum pot fi folo- 
site aceste stele pentru determinarea paralaxelor lor. Am 
arătat de asemenea cum, În staren cunoștințelor din primul 
sfert al secolului nostru și chiar pînă mai tirziu, Shapley a 
fost condus a atribui valori mult prea mari depărtărilor pe 
care le măsura prin această metodă. Anticipind, vom spune 
de acum că încă si azi problema nu poate fi considerată ca 
deplin elucidată. 

Întructt Shapley este cel care a inițiat aceste cercetări prin 
care eae vederi cu totul noi pi juste cu privire la Galaxia 
noastră, vom prezenta sumar calea urmatüYde ucest 
deschizător de f mee" „cin eat 

„Studiile de lu Harvard arhtau că, pe cînd roiurile imprág- 
tinte se Îngrămădesc în planul galactic, cele globulare lip- 
sese cu desüvirsire în vecinătatea acestui plan. Fig. 3.32.1, 
în cure latitudinile galactice sint purtate în abscish, iar nu- 
merele de roiuri în ordonată, arată curbele de frecvență ale 
acestor două feluri de roiuri; 
roiurile globulare sint repre- 
zentate prin curba in trăsă- 
tură plină, roiurile Imprüs- 
Hate, prin curba punetată, 

Shapley explică acest fo- 
nomen prin ipoteza că roiu- 
mii "y andre sint cuprinse 

n interiorul Galaxiei, pe 
LLLA ES cînd cele globulare (dei 

9 40-20" 0* 20° 40° un sistem (azi zicem un sub- 
Fig. 3.32.1 sistem) la marginile si din- 

zl Á colo de marginile Galaxiei. 

Identificind cefeide in roiurile globulare, Shapley evaluează 
depártárile lor si, utilizind și alte metode, güsegte că aceste 
depărtări variază între 20 000 și 220 000 de ani-lumină, 

ur nu fn toate roiurile globulare pot fi separate și studiate 
celeide. Această împrejurare l-a silit pe Shapley să imagineze 


alte procedee pentru măsurarea distanțelor acestor aștri. lată 
citeva dintre aceste dee. 

Din cele aproximativ 118 roiuri globulare ce se cunose azi, 
Shapley a güsit eirca 30—40 în care a identilicat celeide. Cu 
ajutorul acestor stele a putut evalua distanțele roiurilor res- 
peetive ; măsurind cu micrometrul diametrele acestor roiuri, 
a găsit că ele au, în mijlociu, valoarea de 350 de ani-lumină 
(după evalurile lui), Adoptind această valoare mijlocie pen- 
tru toate roiurile, a putut evalua depürtárile lor, deoarece 
diametrele unghiulare îi erau date de măsurări micrometrice 
şi avem: 


d fiind diumetrul liniar cu valoarea statistic de mai sus, 
d" — cel unghiular dat de măsurările micrometrice, 

Shapley a mai folosit și metoda celor n stela mai stráluei- 
toare, și anume: în roiurile eu distanțe date de cefeide a con- 
statat că magnitudinea absolută mijlocie M a celor n stele 
mai strălucitoare păstrează aceeași valoare pentru toate aceste 
roiuri. Generalizind, a adoptat aceeași M. pentru toate roiu- 
rile existente. Măsurările fotometrice dau pentru aceste n 
stele mai strălucitoare mijlocia M a mngnitudinilor aparente. 
Din formula magnitudinilor absolute M =m +5 — 5 log å, 
aflăm distanța A. 

În locul unor simple mijlocii aritmetice se pot folosi valo- 
rile calculate udoptindu-se legea de frecvență maxwelliană 
(Anexă, 9): 


plan Seo, 


E: 


Formula magnitudinilor absolute arată că, pentru același 
roi, avem M — M, = m — me, deci: 


e(M) = 7 eoim? = (m). 


Cele n stele mai strălucitoare au magnitudini aparente 


mai mici ca m,, după cum arată observați iecare 
pent mar a Pană agitate ani 31 


be m 9 (m) dm 


m n Ea 


"^ 
Ü şim) dm 


In ceea ce privește limita inferioară — i 
grale, vom observa că nu avem stele de m ea n, A, aloj. 
tind această limită, ne sprijinim pe faptul că sintem Indrep- 
tățiți a înlocui frecvențele nule ale stelelor ee depășesc stră- 
locirile maxime pr frecvenţe infinitezimale (Anexă, 3) 

Pentru calculul expresiei precedente, punem: ia 

m, = MM, — Mo) = h (m, — mj, 
Aşadar, 
z,— z= him, —m), dz = hdm. 
Se găseşte astfel: 


1 (m " 
m s iz). A dz 
$ fia. a 
p.t 
şi se. deduce: 
e: —- ~al a p= 
m =M BN mje IM Sg ( aaae dod 
Dp «e dz ^ Ye a" ds 
sau 
: En de^"* da i A 
(m — m) ny + Ge. rt Deve A T Sn AS zF(n, 
i Pad dx f Paii de 


Fí(z,) fiind o funcție care se calculează cu tabla integralei 
= eat da (Anexă, 4). Cantitățile m, și m sint date de ob- 


o 
servaţie, Ultima formulă dă z,, A avind valoarea dedusă din 
studiul roiurilor cu paralaxe cunoscute, Din formula mag- 
nitudinilor absolute se deduce M, — M = m, — m, i 
h(M, — M) = F(z,), ceea ce, cu valoarea adoptată M, dă 
M, > m, — 5 log å +5, de unde se deduce A, 

rmenzh un 


EXTRAS DIN TABLA FUNCTIEI F (x4) 


n Pia) ká) Fin) ^n Piz) 
—A0 40,226 —1,0 40,525 20 2,055 
—30 0,283 0,0 0,798 30 8,004 
—20 0,379 +10 1,288 


Metode analoge se aplică și altor parametri, de pildă, din- 
metrelor roiurilor, magnitudinilor integrale etc. 

PAră a mai insista asupra altor metode, vom releva faptul 
că toate aceste metode au dus la rezultate care se confirmă 
foarte satislăcător unele pe altele, ceea ce înseamnă că sint 
conforme realității. 

Avind distanțele $i măsurind coordonatele galactice ale 
roiurilor, Shapley a putut așeza fiecare roi la. locul său în 
spaţiu, a putut așeza pe fiecare în proiecție pe planul galac- 
tie, pe planul meridianului galactic de longitudine G = 327° 
şi pe cel de G = 57, 

Roiurile bulare formează um subsistem (spunem azi) 
căruia Shapley îi atribuia un diametru de vreo 350 000 a.l., 
sistem cure învăluie Galaxia, Soarele ocupind o poziţie excen- 
trică, la eirca 50 000 a.l, de centru, după Shapley. 

Cum nm spus Însă, necunoscind maren putere de absorbție 
a materiei interstelare, și nici valoarea exactă a ordonatei 
la origine a curbei ce dă magnitudinea absolută a cefeidelor 
In funeţie de perioada lor de variaţie luminousă, Shapley adop- 
ta valori sensibil prea mari pentru distanțele pe care le må- 
sura în Galaxie. 

În ziua de azi se adoptă dimensiuni mult mai mici, dato- 
rită lui Baum. 
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Fig. 3.32.2 arată, după Baum, diagrama H-R pentru trei | 


roiuri globulare M13, M3, M92 si, în linie punctatà 
principală din diagrama H-R hooks (255). iba à 

Figura a fost făcută realizindu-se coincidența secventelor 
HR Lyrae din roluri, cu secvența RH Lyrae din diagrama 
generală. Se vede însă că secvența piticelor roșii din roiuri 
nu coincide eu partea co- 
respunzátoare din  sec- 
venta principalila dia- 
gramei generale, 

Dacă schimbăm ordo- 
nata la origine din curba 
spectru-magnitudine ab- 
solută, putem realiza coin- 
cidența ramurilor care 
reprezintă piticele, dar 
atunci apare o discor- 
dant mare a secventelor 
RR Lyrae și toate depăr- 
tările măsurate prin ce- 
feide trebuie mult modi- 
ficate. lată de ce pro- 
PE kis blema distanțelor mari 

g- 3.32.2 nu este încă elucidatàá. 

i Cei mai mulți astronomi 
înclină însă pentru păstrarea secventei RR Lyrae, ca criteriu 
de coordonare a tuturor diagramelor și, prin urmare, a mag- 
nitudinilor, 

Cum arată figura precedentă, Soarele ocupă un loc cu totul 
excentric în subsistemul roiurilor globulare. Centrul acestui 
Sistem se vede în direcția constelatiei Săgetătorul la coordo- 
natele galactice g = U^, G = 325—327^, așadar, în planul 
galactic, la aproape 9 000 ps = 30 000 a.l. de Soare. În ace- 
easi direcţie observaţia relevă o mare aglomerație de tot felul 
de ptr, ceea ce ne îndreptățește a anticipa de acum propo- 
ziția că centrul subsistemului roiurilor coincide cu centrul 
Galaxiei, că subsistemul roiurilor globulare este în strinsü 
legătură cu Galaxia. 

Această propoziție este intürità gi de constatările urmü- 
loare: 


"4 O +é *8 +12 +16 


Numărul roiurilor din emisfera galactică boreală este egal 
cu cel din cea australă, planul galactie fiind, așadar, un plan 
de simetrie pentru distribuţia roiurilor în spațiu. å 

Centrul GiG ERRA, roiurilor globulare se vede din Soare 
în direcţia constelajiei Săgetătorul, direcție în care vedem 
aglomerate toate felurile de astri din Galaxie, direcție în care 
trebuie să se găsească centrul acestui sistem stelar, 

Roiurile globulare lipsesc la latitudinile galactice mici, 
fiind maseate de morii de pulberi ce se găsesc în planul ga- 
lactic. 


ROTATIA GALAXIEI 


3.33. MIŞCAREA SOARELUI FAȚĂ DE ROIURITE 
GLOBULARE 


O dată pusă în evidență strinsa legătură dintre Galaxie și 
roiurile globulare, s-a pus in mod firese problema determinării 
mișcării Soarelui faţă de roiuri, Pe la 1921 Slipher a reușit să 
măsoare vitezele radiale pentru mai mult de 20 de roiuri. 
Datele astfel obţinute au dat soluția problemei. 

Cunoscîndu-se viteza Soarelui faţă de stelele vecine, s-a 
putut scădea vectorial această viteză din aceea a roiurilor şi 
astfel s-a determinat viteza centroidului, format de stelele 
vecine, față de roiuri. Apoi s-a 
aplicat vitezelor radiale astfel 
obținute ecuația lui Campbell 
(3.23.5) şi s-a obţinut mișcarea 
centroidului solar față de ro- 
iuri. S-a găsit astfel viteza 
de 275 km/s, orientată în pla- 
nul galactic spre punctul de 
longitudine galactică G = 7, 
Mai tîrziu a fost puţin redusă 
această viteză la valori care 
diferă de la un cercetător la 
altul. 

Fig. (3.33.1) reprezintă ecua- 
torul galaetie eu Soarele S avind viteza orientatà spre longi- 
tudinea G = 70° si latitudinea g = 0, aproape perpendiculară 
pe direcția centrului, 


Această constatare ne permite să tragem unele concluzii: 

Dacă viteza Soarelui faţă de stelele vecine este de 19,5 km/s, 
iar față de sistemul roiurilor — de 260 km/s (după unii, mai 
mich dupá alții), înseamnă că întreg sistemul stelelor vecine 
are 0 mișcare pe care roiurile nu o au. Evident că este posi- 
bilă şi ipoteza inversh a mișcării roiurilor. Alegem prima 
ipoteză ca mai plauzibilă, 

Viteza centroidului solar se descompune într-o compo- 
nentă transversală perpendiculară pe direcția CS și o viteză 
radială pozitivă, adică de îndepărtare de centru. 

Componenta transversală a vitezei centroidului solar relevă 
o mişcare de rotaţie în jurul centrului, 

Discutarea vitezelor radiale ale roiurilor globulare (viteze 
relative) a dovedit că subsistemul acestor corpuri oste un 
sistem staționar (Anexă, 14). În aceste condiţii roiurile 
globulare constituie un bun sistem de repere pentru studiul 
mișcărilor interne ale Galaxiei, 


3.34, DATE DE OBSERVAȚIE ASUPRA NOTAŢIEI 
GALAXIEI 


Pentru simplificare, ne mărginim la o îngustă zonă galac- 
fich. de o parte și de alta a ecuatorului galactic. Această sim- 
plificare este eu atit mai acceptabilă, eu cit, cum am mai spus 
și cum vom mai vedea, Galaxia are forma unui dise subțire 
eu un nucleu central mai gros. În regiunea excentrică în care 
se află Soarele, simplificarea fücutü este cu atit mai justifi- 
cată. De altfel, a a complemente ale teoriei pe care o pre- 
zentäm nici pot face să fie luate în considerare gi stele dinn- 
fara planului galactic. 

Astronomul olandez Oort a împărţit această zonă prin rage 
în 36 de sectoare a cite 10” fiecare și prin cercuri coneantrice 
in trei zane partiale, I, IT, IIT, asa cum arată fig. 3.34.1. 
Apar astfel trei rinduri de compartimente cu distanțele mij- 
locii de 420, 1 060 gi 1660 ps. Cum datele de observaţie, 
mişcări proprii si viteze radiale, nu aduc o mare precizie, 
putem atribui tuturor stelelor din ficcare zonă parțială ace- 
casi depărtare, și anume cea a distanței mijlocii mai sus no- 
tate. În fiecare compartiment sau centroid Oort a calculat 


mijlociile 7 și p ale vitezelor transversale si ale celor radiale, 
după eliminarea prin scădere a vitezei Soarelui fajà de stu- 
lele vecine, A obținut, cu alte cuvinte, vitezele mijlocii 7 și p 
pentru fiecare compartiment, atribuind acestor compartimente 
distanța mijlocie corespunzătoare (420, 1 060, 1 660 ps.). 


Fig. 3.34.1 


Apoi a tras, pentru fiecare dintre cele trei zone, curbele 
de variaţie ale cantităților t, p în funcție de longitudinile 
galactice G. Fig, 3.34.2 reprezintă curbele obținute pentru 
vitezele radiale Ș. * 

Curbele astfel obținute după observaţii au fost reprezen- 
tate prin sinusoidele următoare, după determinări ulterioare: 
(334.23) B AÀ sin 2(G—G,), =A cos 2(G—G)+BĂ 

A = + 0,0190 km/s/Kps B —— 0,0076 km/s/Kps 
Gg = 325", 
'&loarea Ge fiind în perfectă concordanţă cu cea de 326° gà- 
sită de Shapley pentru sistemul roiurilor globulare. Avem 


— încă o confirmare a strinsei legături dintre Galaxie și 
roiuri, 

—— astfel găsite pun in evidenţă rotația Gala- 
xiei. In loc de a căuta interpretarea relațiilor (3. 2), vom 
— calea inversă, aceea de a verifica ipoteza rotației Ga- 
axiei. 


335. FORMULELE ROTATIEI DIFERENŢIALE A GALAXIEI 


Am văzut că Galaxia are forma unui dise subțire cu un 
nucleu central mai gros. O vom considera ea un dise plan 
(fig. 3.35.1), eu centrul în C, cu centroidul solar în S, la dis- 


tanja & — CS de centru, cu centroidul stelar a la distanța 


i = ð dé = Cs de centru, raza vizuală făcînd unghiul 


Z= ss? eu direcția SC. În locul Soarelui și al unei singure 
stele am ales cite un centroid constituit din cite un numür 
suficient de stele vecine, pentru ca, în mijlociu, să se elimine 
vitezele peculiare. Vitezele celor două centroide au compo- 
nentele radiale și transversale II, € în S, Il', Q' în a, compo- 


Fig. 3.35.1 


nente care sint, evident, funcţii de variabilele à, y. Mai 


notăm A = Ss. 
Soarele ghsindu-se departe de centrul Galaxiei, iar cen- 


troidul e la distanță mică de S, neglijüm E „Coen en ne pere 


mite să privim dé, dz drept creșteri diferenţiale și să scriem: | 


, 49 e ce 80 ,. „SU 
[E] e-4-— efe mm y, ! -— — d 
Fd dan H n fata X 


În triunghiul CSa avem: 

& = (ü dé) eos dy Asiny=(8+dâ) sin dy, 
de unde, cu aproximatia admisă: 
(3.35.1) dă m — Aoig dx = È sin x. 

Fácind observaţii din centroidul solar, măsurăm, pentru 


centroidul g, viteza radială pọ $i cea transversală 7, pentru 
care avem: 


e = (9' sin z' — II' cos x") — (8 sin y — TI cos y) = 
= d(6 win y) — d (Il eos 7) 

= (— 0" cos y’ — II sin 7) — (O cos z — TI sin y) = 
= d (8 eos z) — d (II sin y), 

sau: 

p= — IR A sin y con pa intg +O È sin z cos zt 


aS A cont = ui sing cos y + I G sint 
e A conta aring cog +0 m sing + 
a... WERL o s 
T1,5'"1e5x arx I1 7 sin y cos x 


Notind eu Gy G longitudinile galactice ale centrului C gi 
centroidului o, ligura arată că y = — (G — Go). Punind inch: 
1 [etl H 1 20 


ir © 1 2H n 
= —— —— C= ——— —— — 
4-a ta i slaa à à 


iani M ipe |o 1am g ajm, n, v e 
“i ti-a a] “ela a à &Jj 
se deduce: 


p = AA sin 2 (G—G,) + AC cos 2 (G—6G,) + AK 
z = AA cos 2 (G—G) + AC sin 2 (G—G) + AB, 


(3.35.3) 


relații care dau rotația Galaxiei, tinind seama de expansiu- 


nea sa. 

Relaţiile (3.35.1) stabilite experimental neglijează m- 
siunea. În această aproximaţie exis C = 0, K — 0, ecwatii 
din care se deduce: 


am 20 
"S e 0 47 
> n d, 


cu soluția generală: 


n=) 9-—fü- e. 


Dacă vrem să reprezentăm o mişcare riguros circulară, tre- 
buie pus Îl = 0, așadar © = g (©) — ct, adică O funeţie 
numai de &, Coeficienţii Ini Oort se redue la: 


(3.35.4 Amd x s] - 2) 
? ) - to 5 2 m'a 


adică cei deduși din observaţii, în ipoteza rotației riguros 
circulare, 

Cantităţile A, B se numese coeficienții cinematici ai lui 
Oort pentru rotația diferențială a Galaxiei. 

Interpretarea relaţiilor (3.35.4) este imediată. În fig. 3.35.2 
am înfățișat prin săgeți vitezele în trei zone, dintre care eca 
mijlocie conţine Soarele, și anume direcțiile G — G, = 0°, 


45, ..., 815. 


T-— 
225* 135* 
pan 270" — go* 
L ijs 
315% | `4se 
— — ÉÁ 
| 
+ 
D 
t Fig. 3.35.2 


Relaţiile (3.35.4) arată cà viteza radială are: 
maxime la G—6G, = 45°, 225" sau G = 11°, 191° 
minime la G—6G, = 135°, 315° sau G = 103°, 281° 


zerouri la G—G, = 0°,90°, 180°, 270° sau G = 3267, 56°, 146°, 
236". 


Viteza transversală are: 
maxime la G — Gy = 0°, ISU sau G = 326°, 116" 
minime la G — G, = 90°, 270° sau G = 56°, 236°, 


așa cum urată curbele do frecvență din fig. 3.34.2. 

Fig. 3.35.2 arată schematic variaţia vitezelor liniare la 
trei distanțe deosebite de centrul C. Fără multe explicaţii, 
figura Munuregte variația vitezelor 7 $i p. De exemplu, noi, 
güsindu-ne în Soare, vedem în direcția G — Go, doar com- 
ponenta 7, iar p = 0, 


3.36. TEORIA DINAMICA A ROTATIEI GALAXIEI 


Am dedus formulele de rotație din cercetarea mişcărilor 
diferențiale ale centroizilor apropiați de centroidul solar. 
Valorile numerice deduse din aceste formule sint valabile, 
așadar, numai pentru regiunea din Galaxie în care se găsește 
Soarele. Am spus că în centrul Galaxiei există o masivă aglo- 
merare de aștri de tot felul, constituind un nucleu de masă 
mare. În aceste condiţii, unitatea de masă așezată la distanța 
à de centru este supusă unei forte centrale: 

F 


e — YE. -—— e 
(3.36.1) o Ln unde O = Fā sio rimă — 


sa? fiind viteza unghiulară de rotaţie. 
LII 


La distanţa &' — & -+ dă de centru, forța aceasta are mări» 
mea F'=F 4 Xaa și se găsește ugor: 


F4 ma 
PD o1 X n [i ñ ar sf , 6 8F 
——— ——— a- — ^ 


à s: YFA ?6 


“Pe în J M e Hu aen LI 


F è F 80 


Substituind aceostá valoare în expresiile (3.35.4), găsim: 


EN R 8M luf 2% 
(3.362) An TT ol a 7 r5 
To pm da SS uu sis 597 
sp ? F 0 ! A F æj 


care sint expresiile dinamice ale coeficienţilor rotației, 
Ce poate fi forţa F? 
Se ponte presupune discul galactic constituit din stele indo- 
ente unele de altele și circulind pe orbite circulare în 
jurul masivei aglomerări centrale. În această ipoteză, forța F 
(aplicată unității de masă) are expresia: 


(3.36.3) Fus 9 C ma 0th. 

id 

Dar se poate presupune că atracțiile mutuale ale stelelor 
din discul galactie nu lasă neeste stele eu totul independente 
unele de altele, ci stabilesc între ele anumite legături. Im- 
pinglnd la extrem aceste considerații, nu este absurd să cer- 
cetăm și ipoteza unui dise galactic rigid, indeformabil, care 
s-ar roti în jurul centrului său ca un corp solid. În această 
e tre viteza unghiulară de rotație co este constantă $i relaţia 
(3.36.1) devine: 


(3.004) F= = mă EN m Dă, Dea m oM. 


Ar trebui să cercetàm separat fiecare din ipotezele (3.36.3) 


şi (3.36.4). Spre a simplifica, forțind puţin rationamentele, 
punem 


(3.6.5): F =F, +F;= £ + Dă, 


ca şi cum mişcarea s-ar executa sub acţiunea a două forje care 
se adaugă una alteia. Se găsește astfel: 


d $c 122 


şi, introducind această expresie In. (3.36.2), se deduce: 


+ EX. P 


ms DRE Pat APA ER ard ud 
4 F 4 F 


(3.36.6) 
B = [3-a F +3) M 
^ k F 
LOS IEH AP T ES Fa 0 Qu Tot MPs. 
& [i n b 


Spre a ne da seama de felul cum se petrec luerurile, să infă- 
figám separat cele două ipoteze considerate mai sus. 
În ipoteza 1 avem: 


C+0, D = 0, F=F,, F,- 0, 
Á m — d, Beta, A an d, 
à à H 
În ipoteza 2 avem: 
C — 0, D 0, F,— 0, FF, A=0, B= 7, s - 0. 


După valorile numerice iniţiale, date de observaţii, avem: 


_ a A pp 009 


za — eo 2,5 « 0. 
H = 0,0010 


Observațiile dau pentru raportul So valoare intermediară 


între valorile —3 si D, corespunzătoare celor două ipoteze 
extreme, Tragem concluzia că stelele discului gulactic, fără 
a fi cu totul independente unele de altele, nu se comportă însă 
ca punetele unui dise indeformabil, dar prezintă intre ele o 
oarecare coeziune, 


3.37, DISTANȚA DE LA CENTRUL GALAXIEI LA SOARE 
Din (3.35.4) se deduce: 
e - s = B — A = — 00076 — 0,0190 = — 0,0266, 


ceea ce arată, în primul rînd, că rotația Galaxiei este de sens 
retrograd, întrucit viteza ei unghiulară œ este negativă. 

Amintind că măsurările de viteze radiale ale roiurilor glo- 
bulare dau, după Oort, O = 275 km/s și dind vitezei liniare 
semnul — spre a tine seama de sensul retrograd al rotației, 
se deduce: 

m —6 —175 275 

"T B—A '"—u— 009 " 0.0260 ^" TU s 

Am ghsit astfel că distanţa de la centrul Galaxiei la Soare 
este de 10 000 ps (Oort). Alti antori, sovieticii mai cu seamă, 
adoptă valori mai mici. 


3.38. PERIOADA ROTAŢIEI CALAXIEI 


Cum am spus, intrucit nu cercetăm decit stelele apropiate, 
nu putem vorbi decit de viteza de rotație a regiunii din Ga- 
laxie în care se găsește Soarele, S-a găsit, tot dupà Oort; 


e 275 km 275 - 10* em 275 


—u=—— 


H m 29-1 em 38 
ğü 10 000 ps 104 :3,08 -10'*em 3,08 : 100 


chei 1 ps = 3,08- 10% em. 
Tinind seamă de faptul că 1 an z 31,05 * 10° s și exprimtnd 
viteza de rotație în */an, se găseşte: 


275 


radiani/s, 


— vu $35 - 39r 208 265 - 31,05 - 10° "lan, 
sau: 
€ = — 0”, 0058/sn. 
199 


N cazane rotației Galaxiei în regiunea Soarelui este, evi- 


360 1.296 000" 223 000 000 ani. 
0*,0058 $*,0058 


3.39. MASA GALAXIKI 
Cu valorile numerice de mai sus, avem, după (3.36.1): 


hd 275 40x? A 
Fog trao a > 2,5 107% dine, 
fiindcă 1 km = 10* em şi | ps = 3,08- 101% cm. 
Din prima relație (3.36.6), avem: 


IPE ES PEE 4^ ». 
36 3 EA 


-— x M. 15-10 = 2,3-107 dine. 
3 — 0,0254 


Dar F, — = este atracția masei centrale, avem, așadar: 


DES E: = 2,3- 107. dine. 


Tinind seama de valorile & = 10 000 ps = 3,08* 10? em 
gi f? = 6,66- 1079. (constanta atracției universale), se deduce: 


M, = 3,4: 109 g = 1,7* 10" mase solare, 


Așadar, numai masa aglomerației centrale este de aproape 
170 de miliarde de mase solare (Oort). 

Au fost făcute diverse evaluări gi pentru masa întregii Ga» 
laxii. Aceste evaluări cer însă cunoașterea formei precise a 
sistemului nostru stelar, cunoașterea densității stelare În 
diversele ei regiuni etc. În ziua de azi nu avem însă cunoștințe 
suficiente în această privință; de aceea evaluările de acest 
fel diferă mult de la un autor la altul. După unii, Galaxia 
ar contine circa 200 de miliarde de stele, iar după alţii — 
astronomii sovietici —, circa. 150 de miliarde, 


De altfel, şi celelalte date pe care le-am prezentat ma: sus 
sînt cele deduse pentru prima oară de Oort. Alti astronomi 
adoptá alte valori. Dám după Pecker și Schatzman, valorile 
următoare 


t = 0,0195, B 0069, Go = 325^ + 1°, à = 8500 p 


ceea ce dă pentru viteza Soarelui faţă de roiurile globulare 
255 km /s. 
Vom vedea mai de parte cá măsurările de viteze radiale dau, 
pentru viteza Soarelui fată de galaxiile vecine (sistemul local 


valoarea 308 kim 


] 


3.0. ROTATIA GALAXIEI LA DIVERSE DEPĂRTĂRI 
DE CENTRU 


Hotat ia stelelor dit Galaxie, cum am văzul, nu se execută 
nici numai sub acțiunea atracției centrale F,, nici ca și cum 
ar forma un disc indeformabil. Se pune, asa 


lar, intrebarea: 
ce se poate spuni despre rotatia de ansamblu a Galaxiei? 
Răspunsul la această întrebare este dat, în primul rind, de 
discutarea vitezelor radiale ale cefeidelor 
40.1 reprezintă vitezele acestor stele (mai puțin si 
gure în apropiere de centru, linia punctată). Punctele repre- 
zintă valori individuale ale vitezelor cefeidolor studiate 
E: 


Fig. 3. 


gura arată că vitezele, mici în regiunea centrală, cresc pro- 
gresiv pină la 6 kiloparseci de centru apoi descrese, Vitezele 
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de 1/3 se datoregte materiilor difuze, în mijlociu 1 atom de 
hidrogen pe em”, Hidrogenul reprezintă elementul pri ipal 
din univers. Urmează heliul în proporţie cam de 20% in 
— de hidrogen, iar ar celelalte ma la un loc nu 
proporția de 19, din masa totală. 

pond absorb, din lumina stelelor depărtate, radiaţiile ce 
sint capabile a emite. Studiul acestor linii de absorbţie per- 
mite decelarea gazului interstelar, 

Planul galactic (mai precis, discul galactic) este ocupat, 
din loc în loc, de nori de gaze și pulberi foarte fine, Deseori 
liniile de absorbție interstelară sint multiple, ceea ce arată 

rezențu, în meceași direcție, a mai multor straturi de nori 
a depărtări diferite, fiecare strat avînd viteza sa radială și 
dind o deplasare (efectul Doppler-Fizeau) dilerită liniilor 
spectrale. 

Dimensiunile norilor interstelari sint foarte diferite; multi 
nori de aceștia au dimensiuni cam de 30 a.l. 


DISIMETHRIILE GALAXIEI 


25.52, VARIAȚII SISTEMATICE ALE VITEZELOR STELARE 


In cele ce preced am văzut cit diferă valorile vitezei rela- 
tive a Soarelui faţă de diversele categorii de aștri. Tabelele 


60* 90" 120* 150" 180° 210" 240* 


Fig. 3.42.1 

(3.31) arata prea bine aceste diferente de viteze. Evident că 
diferențele se datorese deosebirilor dintre mișcările acestor 
diverse categorii de aștri, 


" +) 
E2 i 5 c99km/s 


8 » 100 kmjs 


Fig. 2.42.2 


În aceste condiții, s-a pus în mod firesc întrebarea dacă 
orientarea vitezelor nu depinde și de mürimea acestor viteze, 
Fig. 3.42.1 reprezintă curba de repartiție a vitezelor în fune- 
ție de longitudinea galactică pentru stelele care au viteze 
mal mari de BO km/s, 

Se vede clar că în sectorul 10” < G < 1005 nu avem nici 
o viteză de cel puțin 80 km/s, Mijlocul acestui sector se gñ- 
sește pe la longitudinea galactică de 55—57^ *, adică în di- 
rectie aproximativ perpendiculară direcția centrului Ga- 
laxiei (Gy + 90° = 325° +90” = din + 555. 

Fig. 3.42.2 arată, schematic $i aproximativ, cum sint orien» 
tate vitezele de diferite mărimi. Se constată că vitezele mici 
sint orientate întimplător, cam cu aceeași frecvență în toate 


* Valorile date de diverşi autori variază cam Între acesta limite, 


direcţiile, fig. 3.42, a arată că înseși vitezele de 50 pină la 
62 km/s Ineop a evita emisfera cu polul la g = 6, G = 55°, 
iar celelalte figuri arată că vitezele mai mari evită categorie 
această emisleră, 

Stelele cu viteze peculiare obișnuite (S < 62 km/s) se deo- 
sebese categorie de cele cu viteze mari, numite rapide. Expli- 
entia acestui fenomen este dată de rotația Galaxiei, care se 
execută în sens retrograd imprimind fiecărei stele o anumită 
viteză perpendiculară pe direcția centrului, La această viteză 
se adaugă vectorial viteza peculiará. În mişcarea de rotație 
unele stele o iau puțin înaintea Soarelui, acestea sînt stelele 
cu miei viteze peculiare, stelele încete; altele râmin mult în 
urmă față de Soare, acestea sînt stelele rapide, „Cele mai ra- 
pide" sînt cele eure, de lapt, stau pe loc, fără à lua parte ln 
miscarea de rotație, 


21.45. REPREZENTAREA ELIPSOIDALĂ A DISIMETRIILOR 
GALAXIKI 


Pe la 1925, Strómberr a început o mare lucrare privitoare 
la accastá. problemă. A luat in cercetare circa 4 000 de stele 
pe care le-a Impărpit în 50 de categorii, după magnitudinile 
lor absolute, după clasele lor spectrale, după diverse alte ca- 
racteristici, precum și după faptul de a fi gigante sau pitice, 
variabile de diverse entegorii ete, Pentru fiecare categorie a 
determinat apexul solar si elementele elipsoidului vitezelor, 

Cercetarea n arătat că axele mari ale elipsoizilor fae un- 
ghiuri mici eu planul ecuatorului galactic și sint orientate, 
toate, cum În aceeași direcție, cea delinită de coordonatele 
galactice! 

G= 3455 g ——0*,7. 


Axele mici sint orientate cu destulă aproximaţie spre polul 
Galaxiei. În fig. 2.43.1 sint reprezentaţi, in proiecție pe pla- 
nul ecuatorului galactie, elipsoizii primelor 10 categoria de 
agtri studiate. În figură ids M orientate eum urmează: 


axa or spre punctul G= — O^, g = 0 


axa oy spre punctul G = 90, g = 0^, 


Figura arată proiecţiile pe planul galactie ale elipsoizilor 
următoarelor categorii de aștri: 

a) gigante F-M, b) pitice K-M9, c) stele B6-A9, d) nebu- 

loase planetare, e) cefeide cu scurtă perioadă, f) roiurile glo- 
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Fig. 2.43.1 


bulare, g) stelele rapide, h) stelo cu viteze radiale maxime, 
i) sisteme extragalactice. Pentru ultimele grupe au lost Insem- 
nate în figură numai centrele elipsoizilor. 

Centrele tuturor elipsoizilor se așază, cu oarecare abatere, 
pe o axă orientată spre punctul de longitudine galactică de 
aproximativ G = 240°, 


Această direcție coincide satisfăcător cu direcția mişcării 
m9 ru E și este aproape perpendiculară pe direcţia mig- 
cări f 

Dreapta aceasta, loc al centrelor elipsoizilor, a fost numită 
de Strömberg aza disimetriilor Galaziei. 

Acoste probleme, inițiate de Strömberg în 1925, au făcut 
$i fae obiectul unor numeroase cercetări ulterioare. Printre 
autorii acestor lucrări citàm pe Parenago (1946), Pavlovski 
(1953), Kulikovski (1948), Massevici Vi 

Rezumind, putem spune cà disimetrüle Galaxiei se pre- 
simtă în felul următor: 

1. Diverse categorii de agtri, cu totul deosebiti unii de 
alţii, începînd cu piticele rapide și terminind cu roiurile glo- 
bulare gi chiar eu sistemele cxtragalactice, au migehri de di» 
recie mijlocie comună faţă de grupul stelelor normale (cele 
apropiate, fată de cure Soarele ure viteza de 10,5 km/s), 

2, Această direcție comună de mișcări constituie axa di- 
simetriilor Galaxiei. În raport cu stelele normale, sistemul 
roiurilor globulare și acela al sistemelor extragalactice au 
viteza cea mai mare, și anume vreo 260 km/s (230 km/s, după 
astronomii sovietici), 

3. Dispersia este cu atit mai mare, cu eit disimetria este 
mai mare, direcția disimetriei rüminind Însă aceeași. 

Pentru interpretarea acestor constatări s-au fhcut felurite 
și variate Încercări. Explicaţia cea mai plauzibilă este urmă- 
toaren : 

Galaxia este un sistem în rotaţie. În această rotație, grupul 
stelelor normale (cele fatà de care Soarele are viteza pecu- 
linrà de 19,5 km/s) are o viteză liniară de cirea 230—200 km/s, 
relovată de nebuloasele extragalactice, de celeidele $i stelele 
vagabonde (cele care au părăsit Galaxia). 

oiurile globulare formează un subsistem care pare a nu 
participa la rotația Galaxiei, deoarece, faji de ele, Soarele 
are aceeași viteză ca și față de sistemele extragalactice, 

Stelele zise „rapide” sint de fapt stele cu viteze mici de ro- 
tatie, care rămin în urmă față de Soare, animat de viteza do 
260 km/s. Se explică astfel orientarea vitezelor mari aproape 
exclusiv Într-o singură emisferă cerească. 


Sisteme Extragalactice 


4.1, ÎN FATA INFINITULUI 


Deschidem aci capitolul de știință în care omul, găsindu-se 
în fața imensității populate de corpurile cerești, îşi pune 
cele mai nenșteptate întrebări şi ajunge la cele mai uluitoure 
răspunsuri cu privire la întinderea acestei imensități, la mărgi- 
nirea sau nemürginirea ei. 

Vom spune numai cite ceva despre „picătura” din univers 
pe care Hubble a deseris-o pentru prima oară în 1954, ca un 
eșantion după care socotim că ne putem face o idee justă despre 
întregul univers, Au trecut abia 35 de ani de cînd ilustrul 
astronom a pornit la scrutarea fantastice: imensitáti, punin- 
du-ne, am putea spune, cu adevărat în faţa infinitului, 

În această lemă, atit de nouă și de vastă, se înţelege 
că in ultimii JO de ani nu au putut fi încă obținute rezultate 
cu totul definitive, Nu este, așadar, de mirare că ne aflám 
încă in fata unor interpretări diferite ale datelor de obser- 
DN in fața celor mai variate și uluitoare teorii, 

n cele ce urmează ne vom mărgini la citeva rezultate care, 
cel puţin aproximativ, par a fi definitive. O completare va 
fi adusă în capitolul V, consacrat radionstronomiei, 

Mijloacele de cercetare? De o parte, teoria avintată pe ari- 
pile celei mai neinirinte imaginatii, opera unor mari teore- 
ticieni, ca Eddington, Jeans, Milne, Einstein, De Sitter eto., 
de altă parte, observația strinsă în chingile inexorabile ule 
legilor materiei pe care astronomul o studiază în imensele 
uzine și furnale cerești și din care el isi construiește cele mai 
subtile şi mai ingenioase instrumente cu care aduce teoreti- 
cienilor nenumărate date pentru construirea teoriilor lor, 
pentru verilicarea acelor teorii, dacă, așa cum se intimplă 


uneori, teoriile vor Îi precedat sau provocat constatările 
observaţiilor. 

Deși se dispune de un foarte bogat material de observaţie, 
capitolul acesta, fiind cu totul nou, discutarea numeroaselor 
date existente cere multe, lungi și wninulioase cercetări, 
înainte de a găsi calea sigură pentru obținerea unor rezultate 
concordante și sigure. 

În aceste condiții, vom căuta a faes o scurtă prezentare a 
lumii ce se află dincolo de marginile uriașului nostru sistem 
stelar despre care, după cum am văzut, abia în al doilea sfert 
al secolului nostru am început a avea idei ceva mai juste. Cit 
despre concluziile teoretice, vom menţiona, pe seurt, citeva 
în ultima parte a cărții, 

W. Herschel (1738—1822) este primul care, la lumina date- 
lor culese cu marile sale telescoape — primele realizate în 
lume —, a pus problema, în adevăratul ei sens, imaginind 
ipoteza universurilor-insule considerate ca alte uriașe sisteme 
stelare, analoge Galaxiei noastre, Dar, pe timpul acela, datele 
de observaţie abia începînd a [1 culese, iar teoria neaducind 
nici un sprijin luminoasei si fecundei sale ipoteze, vederile 
îndrăznețului precursor au lost date uitării, Chiar mult mai 
tirziu, cu cîţiva ani înainte de începutul celui de-al doilea 
război mondial, savanţi iluștri, ca Shapley, combăteau cu 
hotărire frumoasa ipoteză a lui Herschel. A trebuit să apară 
alt ilustru savant, Hubble, pentru ca, utilizind cele mai mari 
telescoape din lume, cel de 2,50 m în diametru de la Mount 
Wilson si cel de 5 m de la Mount Palomar, să lărgească, 
peste orice așteptare, orizonturile ştiinţei ce se încumetă a 
seruta nemărginirea. 

Ce ne putem aștepta să aflăm despre imensitatea spaţiului? 
Să dăm cuvîntul chiar ilustrului prim arpentor al nemărgi- 
nirii, lui Hubble, celui care a vorbit, pentru prima oară, de 
distanţe de sute de milioane de ani-lumină, 

„Cercetările observatorului se îndreaptă, prin puternicele 
telescoape moderne, spre acea regiune particulară a spațiului 
pe care o numeşte regiunea observabilă și ale cărei limite sint 
impuse de înseși puterile celor mai mari telescoape. Observa- 
torul studiază acea regiune cu speranța că ea constituie un 
bun eșantion de univers, așa cum ar putea fi studiată, la 
microscop, o picătură de apă, luată la intimplare dintr-un lac, 


spre a se studia astlel apa lacului întreg, Dacă avem cuvinte 
să presupunem că acea picătură este un eșantion valabil, 
totul merge bine; dacă esantionul nostru este omogen, putem 
afirma că universul, în ansamblul său, este de asemenea 
omagen“. 

lată ce putem studia, noi, ființe mărginite, „un esantion“ 
din univers, „o picătură“. Ne-o spune prima şi inegalata 
autoritate în studiul universului. 


4.3. CLASIFICAREA SISTEMELOR EXTRAGALACTICE 


Pe la sfîrşitul primului sfert al secolului nostru abia începea 
a se face deosebirea între obiectele stelare din Galaxia noastră 
şi cele extragalactice. Pină atunci aspectul lor alburiu- 
lăptos conferea tuturor acelor formaţii numele de nebuloase, 
nume extins si la nebuloasele obscure. La (2.40) am dat 
clasificarea acestor ngtri, propusă de Hubble. 

Primul catalog de nebuloase extragalactice (Harvard, 
1932) se datorește lui Shapley $i Ames și contine 1 249 de 
asemenea agtri pînă la magnitudinea aparentă m = 13. 

Mai cităm catalogul lui Hertzog, Whipple și Zwicky care 
conține circa 10 000 de roiuri a cîte cel puțin 50, dar şi de mii 
de galaxii, la declinatii mai mari de —30° 

Alte cataloage nu prea au mai fost publicate, intrucit numá- 
trul acestor aștri este considerabil, Sub direcția lui Shapley, 
la Harvard, și a lui Shane, la Lick, se întocmese liste cu pozi- 
file acestor formații pînă la magnitudinea aparentă 18. 

Acum se ştie că acești aștri sint sisteme stelare analoge 
Galaxiei noastre; de aceca, in timpul din urmă prevalează 
numele de galazii ce li se dă, pástrindu-se pentru sistemul 
nostru stelar numele de Galazia, ca nume propriu, scris cu 
literă maro, 

Clasificarea acestor corpuri, comun adoptată, rămîne cea 
făcută de Hubble. La (2.40) am dat această clasificare; fig. 
4.2.1 si planșa VII o precizează, în ceea ce privește sistemele 
extragalactice. 

Galaziile eliptice au, aproximativ, forma unor elipsoizi 
de revoluţie, axa mică nefiind inferioară unei treimi din cea 


mure. Sint desemnate prin simbolul E,, indicele n exprim ind, 
în număr întreg, 10 *—^, unde —* reprezintă turtirea 
a 


a 
NB oie a fiind semiaxa mare, b — cea mich. 
lipticele foarte mult turtite de tip SO, au un nucleu stră- 
lucitor, fără spire și sînt considerate ca o formă de tranzitie 
între cele eliptice și cele spirale normale. 
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Galawiile spirale normale sint constituite dintr-un nucleu 
cu turtire mai mare de 0,7 din care emerg brațe spirale, După 
dezvoltarea bratelor şi micșorarea progresivă a nucleului, 
Hubble le-a împărţit în trei subelase Sa, Sb, Se, numite 
primitive, intermediare și înaintate. 

Spiralele barate nu nucleul străbătut de o bară din care 
emerg spirale. Și acestea sint împărțite in trei subelase — 
SBa, SBb. She —, după dezvoltarea braţelor şi după dimensiu- 
nile deserescătoare nle nucleului si barei. 

Mai tirziu, însuși Hubble a mai introdus şi tipul SBO care 
prezintă o onrecure bar, După dezvoltarea barei, el distinge 
tri subtipuri: SBO (1), SBO (2), SBO (3). 

la aceste troi clase se mai adaug galaxiile neregulate 
simbol Irr}, constituite din stele și nori obscuri într-o alătu- 
rare dezordonată. Norii lui Magellan sint exemple tipice de 
asemenea galaxii neregulate. 

După Hubble, proporția diferitelor tipuri de galaxii este 
următoarea: 17% eliptice, 80% spirale, 3% neregulate. Se 
pure însă că aceasth statistică trebuie revizuită. 


4.3. DISTRIBUŢIA GALAXIILOR 


tițin guluxiilor pe sfera cerească este eu totul doose- 
bită de a oriceon Loaded ele au maxime de [reeventá 
în vecinătatea polilor Galaxiei, Tabelul următor dă, după 
catalogul Shapley- Ames, numerele de galaxii, pînă la diverse 
magnitudini fotografice, în emisfera de nord și în cea de sud. 


Men Putini 
lee 


19,9 1,3 12,7 


Număr de galaxii In emisfera nordică | nM LIL 


Numàr de galaxii în emiafera. sudică | 8 | Lr | 


Statistici duse mai e arată că numărul, pe grad pătrat, 
de alesii până la vies cn mm 17,5 este în emisfera nor- 
dich de 45, In emisfera sudică de 26. Totuși, dincolo de magni- 
tudinea 18,5 se pare cà nu mai apare vreo diferentiere. 


4.4. FOTOMETRIA GALAXIILOR 


Măsurările fotometrice asupra galaxiilor sint destul de greu 
de făcut, deoarece acestea, fiind aștri cn diametre aparente, 
nu pot fi comparate direct. eu stelele, 

otoda cea mai rationalá pentru efectuarea unor astfel de 
măsurări este aceea a lui Fabry. Printr-un mic obiectiv aşezat 
în vecinătatea planului focal al lunetei și punctat pe supra- 
fața posterioară a obiectivului lunetei, se fotografiază fata 
posterioară a obiectivului luminat de toţi aştrii care se găsesc 
în cimpul lunetei. Dacă în planul focal al lunetei se așază 
o diafragmă in care este tăiat un orificiu după conturul ima- 
inii focale a galaxiei, la obiectivul suplimentar nu ajunge 

ecit lumina primită de la acea galaxie, Se obţine astfel o 


imagine de forma unui disc circular omogen luminat numai 
de galaxie. Procedindu-se in același fel și cu una sau mai 
multe stele de magnitudini binecunoscute, se obţin discuri 
circulare uniform luminate, care pot fi măsurate foarte bine 
cu un fotometru. Mai mult, în cazul galaxiilor cu dimensiuni 
unghiulare mai mari, se pot izola diverse părți ale astrului, 
ceea ce permite executarea unor măsurări fotometrice precise 
in diverse părți ale galaxiei. Metoda lui Fabry este excelentá, 
dar laborioasă. Ea dă însă rezultate precise care pot servi 
la calibrarea altor metode de măsurare, mai expeditive, 

Printre acestea cităm dispozitivul imaginat de Hartmann 
şi numit Schraffierkassette, care constă în imprimarea unei 
mişcări In zigzag a plăcii fotografice In timpul pozei. Se obțin 
astfel și de la stele și de la nebuloasele cu mici dimensiuni 
unghiulare, pe placa fotografică, mici pete, destul de uniform 
2p, pe care se pot face măsurări fotometrice destul de 

une, 

Al metodă expeditivă constă în executarea unor foto- 
grafii extrafocale sau printr-un ecran difuzant aşezat în [aţa 
plăcii fotografice, S-au mai lolosit si camere fotografico cu 
scurte lungimi focale în care imaginile galaxiilor cu mici 
diametre aparente sînt asemănătoare cu ale stelelor. 


45. DETERMINAREA DEPĂNTĂRILOR GALAXIILOR 


În ziua de azi, cu gigantele telesconpe existente, ne incu- 
metăm a evalua distante de miliarde de ani-lumină. Se Inte- 
lege că la aceste miliarde nu au ajuns astronomii decit treptat, 
prin etape succesive. 

Prima etapă se datorește metodei astronomilor de la Har- 
vard, Miss Leavitt şi H. Shapley care, în 1912, au dat prima 
formulure, destul de stingace, a legii cefeidelor (2.28). Pe de 
altă parte, în repetate rinduri, la (2.30) mai cu seamă, am 
arătat lipsurile care stau și azi în calea aplicării acestei meto- 
de: greutăţile de racordare ale diverselor diagrame H—R în 
coea ce privește alegerea valorii ordonatei la origine în curbele 
de secvență ale diverselor tipuri de celeide. Datorită acestor 
împrejurări, nu s-a spus încă ultimul cuvint în problema măsu- 
rării distanțelor galaxiilor celor mai depărtate. Așadar, nu 


trebuie să ne mire faptul că, in evaluarea depârtărilor extreme 
ce sintem in stare a înfrunta In ziua de azi rămîn discordanțe 
de citeva miliarde de ani-lumină. Problema este cercetată 
în amănunt și nu va întirzia de a fi definitiv rezolvată. Să ne 
gindim că acum 43 de ani, în 1924, cind am publicat un volum 
asemănător celui de fatà, cei mai de seamă și numai cei mai 
îndrăzneţi astronomi atribuinu universului dimensiuni de cel 
mult 20—30 de mii de uni-lumină, Singur Shapley începuse 
a vorbi de sute de mii de ani-lumină, Azi ajungem la un din- 
meteu chiar de 10 miliarde ani-lumină numai pentru picătura 
de univers al cărei studiu l-a început Hubble, abia acum 
vreo 35 de ani. * 

În această primă etapă a arpentării picăturii de univers era, 
așadar, in primul rind nevoie de o corectă determinare a rela- 
piei ce leagă perioada cefeidelor de magnitudinea lor absolută. 

Lucrul acesta a fost făcut, printr-un aprofundat studiu, 
de Mineur, în 1944. Rezultatele acestui studiu sint înfățișate 
în fig. 4.5.1 și in tabelul 
alăturat, O  eereetare a Mpy 
mănunțită, fácutà în 1952 — -6 
de Baade asupra cefeidelor 
din galaxia M31 Andromeda, — -5 
a confirmat pe deplin scara 
de magnitudini a lui Mineur  -4 
și a determinat pentru a- 
ceastă galaxie modulul de — -3. 
distantă m — M = 24,25. 

Altă verificare a acestui -2 

rezultat esto adusă de stu- 

diul a 110 nove din Andro- =p 

meda prin care se determină 

pentru galaxia amintită dis- 9 aie 
tanja de 600 000 de parseci j beiti. 
sau 1 ROO O00 de ani-lumină. Fig, 4.5.1 
După diverse alte valori 4 : 
destul de discordante găsite anterior, se pare că această dis- 
tanţă este comun acceptată și fixează cam la valoarea 2 un 
factor de amplificare a distanțelor anterior determinate. 

A doua etapă porneşte de la datele pe care le aduce M31. 
La depürtári mat mari, cefeidele nu mai sînt observabile, căci 


scad sub magnitudinea aparentă 23 (limita observabilă). O 
dată bine cunoscută distanța Galaxiei, sa putut recurge la 
alte stele. Aşa, de pildă, au putut fi calibrate supragigantele 
albastre din această galaxie. S-au găsit pentru aceste stele 
magnitudini absolute de la —6 la —8, ceon ce permite atinge- 


tea unui modul de distanțe de 23 — — s= t= 30, chiar ceva 


mai mult. Luind în considerare în fiecare galaxie numai citeva 
supragigante albastre, și anume cele mai strălucitoare, și adop- 
tind pentru ele magnitudinea absolută statistică — 7,6 se deter- 
mină depârtările galaxiilor in care pot fi izolate asemenea 
supragigante albastre, Asa s-a găsit pentru roiul de galaxii 
din constelatia Fecioara un modul de distanță de 28.2. 

Sondage însă socotește că Hubble s-a ingelat considerind ca 
supragigante albastre niște formaţii stelare cure sint de fapt 
roiuri de asemenea stele, roiuri care au, nu magnitudinea 
absoluta —7,6, ci —9,2, ceea ce îl duce la modulul m — M = 
= 29,5 si la distante de patru ori mai mari deeft cele adoptate 
de Hubble. 

În ultimul timp s-a pus întrebarea dacă nu ar fi vorba de 
adevărate galaxii, ceen ca ar mări și mai mult depürtárile. 

lată, așadar, îvindu-se alte dificultáti în măsurarea acestor 
mari distante. De nceen la Mount Wilson și la Mount Palo- 
mar se procedează la o nouă calibrare n distantelor măsurate 
de Hubble, 

A treia etapă. La depărtări mai mari decit a roiului din 
constelația Fecioara este imposibil să me mai separe stele 
izolate. Nu rămîne decit să se evalueze magnitudinea absolută 
integrală, adică a întregii galaxii. În acest seup, pentru gala- 
xiile cu distante cunoscute, se determină magnitudinile abso- 
lute integrale cu formula acestor magnitudini utilizindu-se 
mai eu seamă magnitudinile aparente de In Harvard (Sha 
ley, Ames, 1932) $i müsurürile fotoelectrice fücute de Steb. 
bins, Whitford la 1937 și 1952, precum pi determinările de la 
Mount Wilson şi Mount Palomar. O dată aceste magnitudini 
integrale absolute cunoscute, se caută funcţia lor de frec- 
venă, adoptindu-se după Hubble legea gaussiană: 


Hubble adopta Mg = — 14,2, iar cercetătorii actuali 
M, = —17,2, ceea ce amplifică mult distanțele evaluate de 
Hubble. i 

Do altfel Zwicky, unul dintre cei mai de seamă și fecunzi 
cercetători in acest domeniu, contestă utilizarea funcţiei 
de frecvență precedente și adoptă: 


şi M) = C. T (M — M inan) 


Mas desemnind magnitudinea integrală absolută a galaxiei 
celei mai strălucitoare dim roi. 

Aceste metode fundamentale au fost completate de Hubble 
eu diverse procedee derivate care aduc preţioase verificări 
tuturor celorlalte determinări, Vom aminti citeva dintre 
aceste procedee: 

— Procedeul celor n supragigante albastre mai strălucitoare, 
de care am vorbit, a fost aplicat și altor stele, chiar mai puţin 
strălucitoare. 

— Acelaşi procedeu a fost aplicat și magnitudinilor inte- 
gralo (aparente și absolute) ale galaxiilor ce formează roiuri. 

— Dacă în galaxii mai apropiate măsurările micrometrice 
permit evaluarea perioadei de rotație a galaxiei și dacă mäsu- 
vri de viteze radiale dau viteza liniară a rotației la o distanță 
măsurată de axa de rotație, această viteză liniară comparată 
cu viteza unghiulară, dedusă cum am spus din măsurările 
micrometrice ale perivadei de rotaţie (printr-o relație simplă 
intre viteza de rotaţie unghiulară $i cea liniară), dă depărtarea 
căutată. 

Toate aceste procedee duc la rezultate ce se verifică în 
mod satisfăcător unele pe altele, 

În concluzie: prin aplicarea unor metode multiple și variate, 
imaginate de Hubble, aplicate de el si urmașii săi, s-au putut 
obţine, pentru depărtările unui mare număr de galaxii gi de 
roiuri de galaxii, pe mai multe căi, diferite valori ale distan- 
telor, certe cel puţin din punet de vedere statistic. 

În a patra etapă, aceste valori au fost utilizate In studiile 
care au condus la formularea celei mai surprinzătoare dintre 
legile naturii, și anume; 
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4.6. LEGEA DECALĂRII SPRE ROȘU 


Pe la 1912 Slipher a semnalat, în spectrele spiralelor, o 
decalare spre roșu a liniilor spectrale. În 1924, din 43 de spec- 
" — te ale A J8 prezentau acest fenomen al 

ecalării spre roșu. Înterpretată prin fenomenul Doppler 
Fizeau, decalarea cea ma: mare releva o viteză radială. cu 
totul nenșteptată pe vremea aceea, de 2 000 km/s. La 1959 


m s 
t. 
S 1 3 


Fig. 4.6.1 


se müsurase o asemenea viteză radială de 100 000 kmis; 
azi pare a se fi ajuns cam la 70% din viteza luminii, Fig. 4.6.1 
infati o decalure de 550 A care, interpretată ca fenomen 
Doppler—WFizenu, relevă o viteză radială de 4000 km/s, 

tudiind un mare număr de spectre de galaxii, Hubble și 
Humason formulează, In 1929, pentru prima oară, celebra 
lege a decalârii spre roșu, lege care a suscitat și suscită atitea 
cercetări, atitea discuții. După această lege, decalarea spre 
roşu cale generală pentru toate lungimile de undă (și pentru 
radiounde ) și este direct proporțională cu depărtarea galaxiei. 


4,7, CORECTII BOLOMETRICE DATORITE DEGALAIUH 


Deculâri atit de mari schimbă, evident, culoarea. Iezultă, 
aşadar, o schimbare a indicilor de culoare şi ca urmare a magnis 
tudinii stelare, 

nsesi observaţiile relevă anumite deosebiri Între indicii 
de culoare ui palaxiilor eliptice apropiate si ai celor depărtate, 
indicele crescind cu depărtarea. 

După cum am spus, s-au căutat diferite explicații pentru 
acest exces de culoare, de pildă; 


— Galuxiile se văd În starea în care erau cind a me 
lumina din ele, așadar la virste care diferă şi după depăr- 
tarea lor. 

— Schimbarea de culoare s-ar datori unei absorbtii inter- 
galactice. Cu toate acestea, această absorbție ar produce $i o 
extinctie a luminii și dacă se admite, după cele ce știm din 
Galaxie, că extinctia este de circa patru ori mai mare ca exce- 
sul de culoare, se găseşte că, la un decalaj = = 0,2 corespunde 
o corecție de magnitudine aparentă m = 2,1. În consecință, 
galaxiile depărtate —care totuși sint observabile—nu ar mai fi 
accesibile instrumentelor actuale, Ca atare, explicația aceasta 
nu pare acceptabilă, cu atit mai mult, cu cît acest. exces do 
culoare nu se constată și la spirale. 

— Sehimburea de culoare s-ar datori îmbătrinirii pe drum 
a fotonilor. 


Se obisnuegte a se defini decalajul prin cantitatea z = o 


A>. fiind deplasarea liniilor spectrale, e = e“ fiind însăși 


viteza radială, numită și recesia. 

Principiul stabilirii coreețiilor fotometrice datorite deca- 
Jării apre roşu este, pe scurt, următorul: 

Toate mâsurările fotometrice sint reduse la valorile lor bolo- 
metrice și corectate de efectul absorbției atmosferei terestre, 
Considerind o galaxie al cărei decalaj este 2, numim J,A 
intensitatea rediagiei sale la lungimea de undă A gi Ia) 
intensitatea aceleiași radiații dacă decalajul ar fi nul. Prin 
integrare, obținem valorile radiaţiilor totale (în tot spectrul), 


la) = A NI "NN e AV no) di, 


A fiind o constantă, 

Dar müsurürile sînt făcute în atmosfera terestră cu diverse 
aparate care au seusibilităţi cromatice selective (diferite de 
la o lungime de undă la alta). Toate aceste fenomene sint stu- 
diate si duc la o curbă de sensibilitate S (2) proprie atmosferei 
terestre, condiţiilor atmosferice locale, lunetei și aparatelor 
fotometrice utilizate ete. Mhsurările dau aşa-numita intensi- 
tate radiantă heterocromă }, pentru care scriem relații analoge 


M 79 


celor mean pom şi cu formula lui Pogson ajungem după div 
dezvoltări la evaluarea unci cantităţi R: " 


K 25 logro + 2,5 log! ^ 9. 
^ 


Fără a insista, menționăm că se alege galaxia M32 ca gala- 
Ti tip. pentru evaluarea energiilor 1, (à) și, prin urmare, 
110). Dăm mai jos corecțiile comun adoptate. 


Cowoepos ale magaitidvaii fotografico 


z UP NE E Wr ve Pa a Aţi 
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Coreepl ule mageitudisii 
| viasale 


i 

000 0,00 | 4H) 0,00 0,00 0,00 0,00 
oos | 022” o5 [oa 0,10 0,10 0,22 
00 044", 650 [430 0,25 0,23 60,06 
0.15 0,66 6,56 0,47 LA 0,86 0,18 
0,20 5,89 0,09 0,52 0,58 0,55 0,22 
0,25 1,10 1,24 0,81 0,76 0,26 0,85 
0,90 0,95 (8t 0,50 

6,64 


0,35 | 113 1,23 | 


Dacă pentru legea decalării spre roșu se adoptă interpre- 
tarea Doppler —Fizeau, A fiind de rea galaxiei, H — come 
stanta lui Hubble, avem ez — HÀ si M — m 4-5— 5 log A, 
de unde: 1 

m, = 5 log ex + (M +5 — 5 log H), 
pentru magnitudinea aparentă corectată m,. 

Practic vorbind, intrucit M este, prin definilie, o con- 
stanti, iar M capătă o valoare mijlocie statistică, paranteza 
din relația precedentă poate fi înlocuită printr-o constantă D, - 
asa incit relația devine: 


m, — 5 log ex + D. 
Cercetarea a 474 de galaxii a dat: 
= — 4.235 = mi 0,128, 


Pentru galaxiile depărtate se mai introduce, pe cale empi- 
rică, Încă un termen, Bs, seriindu-se: 


m = 5 log e: + Bs + D. 


Se adoptă în general următoarele valori: 
B, = — 1,80 + 0,875 B, = — 1,976 > 0,895 
D, = — 581 + 0,092 D, = — 6,71 = 0,0% 


indicii p, v desomnind valori convenabile pentru másurürile 


fo ice și pentru cele vizuale. 
5 
Fig. 4.7.1 
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În cazul roiurilor de galaxii se obtin rezultate mai precise, 
intrucit se poate atribui tuturor componentelor roiului aceeași 
viteză radială, viteza care rezultă ca mijlocie a unui mare 
număr de valori individuale, Fig. 4.7.1 dă, după Humason, 
Mayall, Sandage relația dintre decalare și magnitudinea 
fotografică. 


4.8. APLICAREA LEGII DECALĂRII SPRE ROȘU 


Şi în aplicarea acestei legi se ivese dificultăţi analoge celor 
din cazul legii cefeidelor. Trebuie determinată valoarea con- 
stantei // a lui Hubble. S-au făcut, evident, diferite deter- 
minări, de exemplu: 


LE Li E 


I 


— Admiţind — pe determinările făcute cu cefeide, cu 
nove, supragigante albastre — pentru magnitudinea absolută 
a galaxiei M3 din Andromeda valoarea M — —19,82, adop- 
tind această valoare ca valoare mijlocie statistică pentru toate 
galaxiile izolate și introducind-o in formula magnitudinilor 
absolute, impreună cu magnitudinile aparente măsurate foto- 
metric pentru galaxiile considerate, se obțin ecuaţiile care dau 
distanțele. Aceste distante se introduce In formula lui Hubble 


e “a = HA), in care decalajul È este dat de analiza spee- 


trală gi se obțin ecuaţiile de conditie pentru determinarea 
constantei J. S-n güsit astfel: 


H = 244 kmjs pe megaparseo, 


Același procedeu aplicat galaxiilor celor mai strălucitoare 
din roiuri a dat: 


H = 180 kmjs pe megnparsec, 


~ Alt studiu, cu ajutorul supragigantelor albe de magni- 
tudine aparentă fotovizualà 20,8 si de magnitudine absolută 
statistică —8,5, calibrind galaxia NGC 4321, a dat aceeagi 
valoare JI = 180 km/s/Mps. 

— Studiind galaxia NGC 224, Baade a dedus pentru novele 
și roiurile globulare din această galaxie magnitudini absolute 
egale cu ale celor din Galaxia noastră, De nci o nouă calibrare 
a eefeidelor şi noi valori ale constantei H, valori care confirmă | 
pe cele precedente. 

Dar iată că și aceste valori sint contestate, Sandage, 
servindu-se mai eu seamă de nove, a găsit că, pentru M 3, 
modulul de distanţă este 24,6, iar pentru roiul din Fecionra, 
31, Astfel, el a redus constanta lui Hubble la 75 km/s pe mega- 
parsec, 

Cercetări de felul acesta au fost făcute de mulţi astronomis 
Ca la orice început, rezultatele obținute prezintă destule dis- 
cordante. Fiecare studiu relevă unele erori, le corectează și 
aduce concluzii noi. Corectindu-se $i completindu-se unele pe 
altele, aceste numeroase studii nu sint departe de a ajunge 
la rezultate definitive, Este sigur însă că și de data aceasta 


— ca de atitea alte ori — cercetările succesive vor duce la 
valori tot mai mari tru distanţele pe care le măsurăm, 
Constantei sale, M, Hubble fi atribuia, prin 1935, valoarea 
540 kmjs pe megaparsec, Baade îi atribuie 210—180, Sandage, 
in 1955, numai 75, de sapte ori mai mică. Hubble atribuia 
icăturii sale de univers un diametru de 1 miliard de ani- 
umină, pe cind azi, ajungem la 9—10 miliarde, sau după 
unii, chiar și mai mult, 


4.9. MAGNITUDINI ABSOLUTE MIJLOCII ALE GALAXIILOR 


Trecind peste amănunte prea speciale, ne mărginim a 
aminti că toate aceste studii conduc si la valorile magnitu- 
dinilor absolute ale galaxiilor, Se adoptă pentru uceste vulori 
funcția de frecvență, de atitea ori folosită, 


L 1 
1 dM = Ma? 
M) = === 
Gí / y 2*9 e Li 
M, fiind valoarea corespunzătoare maximului de frecvență 


şi, prin întinse cercetări statistice, se deduc următoarele valori 
mijlocii ale magnitudinilor absolute fotografice: 


Ciste | Mele IET t Map 
FO — 17,35 SBb —17,54 
En —17,04 Galaxii maistrülucitoare—20,25 
Sn 17,38 Mang 1* în roiuri —19,78 
Sb — 17,97 Rang 3° în roiuri —19,30 
Se + She 47,00 Hang 5" în roiuri —18,98 
SBa 16,92 Rang 10* în roiuri — 18,49 


Evident că, acolo unde nici una dintre celelalte metode nu 
mai este aplicabilă, introducînd în formula magnitudinilor 
absolute magnitudinea aparentă măsurată, iar tru cea 
absolută valoarea corespunzătoare din acest ură porni ura 
o valoarea statistică pentru depărtarea galaxiei. 


4.40. LEGEA DECALĂRII ȘI EXPANSIUNEA UNIVERSULUI 


Interpretarea legii decalării spre roşu prin [fenomenul Doppler- 
Fizeau duce la concluzia că toate pelaziile se de unele 
de altele cu viteze ce crese proporțional cu distanţele dintre ele, 
Cu termenul consacrat se zice că universul este în expansiune, 

Viteze atit de mari (ce tind a egala viteza luminii) și însuși 
fenomenul expansiunii universului par greu de acceptat, De 
acesa s-au cântat, pentru legea decalárii, diverse alte —— 
tări cure Însă nu au rezistat criticilor ce imediat le-au fost 
aduse, 

Actualmente se pare că singurele interpretări posibile ar 
fi de o parte fenomenul Doppler—Fizeau, de altă parte, i 
teza Imbütrinirii și, prin urmare, a Inrogirii fotonului în calea 
ce străbate spre a ajunge de la galaxie pînă la observator, 

Spre a se alege între uceste două interpretări posibile, se 
recurge la diverse argumentări, precum cea care se deduce 
din: 

Scara de timp. Teoria expansiunii adoptă pentru acest feno- 
men o periondă de 5 miliarde de ani, care ar fi In suficien 
concordanţă cu virsta de 4,5 miliarde de ani a Pámintului și cu 
aceea de 6 miliarde de ani a roiurilor globulare. Cu toa 
acestea, ducă, in teoria universului relativist (6.22), s-ar 
pentru raza de curbură o valoare negativă, s-ar ajunge la 
cluzia că universul este mai tinăr decit roiurile globulare ce 
mai bâtrine. Se pare însă că noi cercetări ar mări perioa 
expansiunii la 13 miliarde de ani. 

S-a mai făcut ipoteza trecerii universului printr-o s 
ultradensă care ar explica formarea elementelor chimice, d 
se ajunge la concluzii contradictorii în ceea ce privește f. 
marea elementelor grele $i a celor uşoare, 

S-au făcut pi sînt în curs diverse cercetări privitoare la rep 
Uia roiurilor de galaxii în functie de diametrele lor 
ghiulare, 

Se poartă diverse discuţii privitoare la posibilitatea 
imposibilitatea stürii de izotropie $i omogenitate a uni 
sului și asupra modificării acestei stări. 

Toate aceste cercetări, eu totul speciale, fac apel la fel 
ipoteze și la fenomene prea putin cunoscute, Se pare că int 
pretarea expansionistă a decalării spre roșu rămine si 


aeceptabilü pentru cei mai multi astronomi. Este singura care 
se întemeiază numai pe fonomene binecunoscute, singura care 
are un suport experimental bine stabilit. 

În orice caz, interpretarea decalării spre rosu rămîne o 
problemă deschisă, care va mai fráminta mult pe astronomi și 
fizicieni. Vom reveni usupra acestei probleme la (6.22). 


4.11, CARACTERISTICILE GALAXIILOR 


O primă indicație aupra aștrilor care populează galaxiile 
ne este dată de spectrul global al acestor sisteme stelare, 
Acest spectru global este dat de spectrograf pentru galaxiile 
mai luminoase, prin urmare, mai apropiate, de indicii de 
culoare pentru altele mai slabe, Spre a se face o deosebire, 
s-a convenit să se noteze cu litere mari tipurile spectrale 
obținute din speetrogrume, cu literele mici cele deduse din 
indicii de culoare. Tabelul următor dă, cu aceste notații, 


tipurile spectrale, 


Galasi Tip sprrtral Canare 
EO — E7 G^ gô 
Sa SPa G3 g5 
5b 5Bb 62 ru 
Se She F9 n 
indicii de culoare avind următoarele valori: 

E IC = 0,84 

8 0,50 

sB 0,75 


Elipticele apropiate au indici de culoare de valori remar- 
cabil aceleaşi, pe cind spiralele și spiralele barate au indici 
cu valori mult deosebite. 

Repartiția energiei in spectru este dată destul de bine 
(fig. 444) de proe M 6 culori (2.15) pentru 

ele tipuri axii, anume M 32, E(G3); M 31, Sh 
Gs; M 41, 5b, Gl; M 23, Še (A7). LE i 
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Pe la 1942, Baade, rezolvind in stele eei doi sateliti M 
pi NGC 205 ai galaxiei M 31 din Andromeda, a pus In eviden 
cele două populații de stele despre care am mai vorbit la 
(2.26), și anume: populaţia | a cimpului general ul galaxii 


Fig, 5.11.1 


HB AS UNUM 


U-V1/A 


(diagrama H—R obișnuită), populația II a nucleelor ga 
xiilor, a galaxiilor eliptice, a roiurilor globulare. 
„Diagrama lui Baade arată că nucleele spiralelor $i 
xiile eliptice sînt lipsite de supragigante a bastre, care s 
caracteristice ca populaţii ale braţelor $i sc găsesc in cim 
de materie interstelară. 
În tabelul următor dăm valorile indicilor de culoare pen 
diverse galaxii sau părţi ale acestor formații stelare: 


Kliptice IG = 4 0,80 
Nucleul din M 321 -+ 0,81 
Regiunea periceutrală din M 31 -+0,61 

^ " ». NGC 205 +0,50 
Roiuri globulare +0,52 
Nucleul dia NGC 205 +0,50 


Rezultatele acestea mai cer, desigur, unele revizuiri, 
duc la unele concluzii destul de neașteptate, de exem. 
atribuie același indice de culoare unor formaţii de popu 
deosebite, ca M 31 (populația I), NGC 205 (populația HJ 


dimpotrivă, nucleul din M 31, roiurile globulare, nucleul din 
NGC 205, deşi sint formaţii de populaţia TE au indici de eu- 
loare deosebiți. 

Studiul galaxiilor relevă atitea fenomene interesante, 
precum: legătura dintre supragigantele albastre şi materia 
interstelară, strins în nori, canale, filamente ; supragigantele 
se grupează în roiuri, lanţuri și nori de stele, de multe ori 
fiind asociate cu nori de materie obscură. De asemenea, în 
brațele multor spirale se constată prezenţa unor mari nebulo- 
zităţi care omit hidrogen. 


412 ROTATIA GALAXIILOR 


Forma lenticular $i forma braţelor spirale ale galaxiilor 
sugerează ipoteza unor rotații ale acestor aşiri. Asemenea 
rotații au fost evaluate mai întii de M. Wolf, Slipher și Pease 
prin măsurări de viteze radiale, de Van Maanen prin măsurări 
de migeüri proprii ale nodozităților din irale. lată citeva 
dintre primele perioade de rotații ce au fost măsurate: 


NGC 2403 
30 000 ani. 


Galaxii M51 usi M 101 
Perioade 45 000 60 000 85 000 


Dacă într-o galaxie xe pot măsura vitezele radiale la diferite 
distanțe de centru și dacă se cunoaște distanța galaxiei, 
aceste viteze, interpretate în ipoteza rotirii galaxiei în jurul 
unei axe, dau prin formule destul de simple durata rotației 
astrului, 

Bineînţeles că teoria se complică prin faptul că punctele 
din galaxie, ale căror viteze radiale se măsoară, au $i migel- 
rile lor peculiare. În mura posibilului (dacă se fac măsurări 
într-un număr mai mare de puncte din discul aparent al gala- 
xiei) dificultatea se ocolește introducind dispersia vitezelor 
(Anexă, 4) într-o formulă ce rezolvă statistie problema. 

Schwarzschild a figurat vitezele de rotaţie, la diferite dis- 
tante de centru, în cazul galaxiilor M 31 Andromeda și M 23 
și a ajuns la concluzia că părțile centrale se rotesc aproape ca 
un corp solid. 


21? 


Fácind unele ipoleze asupra relației dintre strălucirea pe 
unitatea de suprafață a discului galactie (strălucire ce se 
măsoară) și densitatea stelară, se stabilesc formule care ser- 
veso la evaluarea maselor galaxiilor, 

Cu titlu de exemplu, dăm în tabelul următor, pentru eiteva 
posi, masele u, exprimate în miliarde de mase solare, și 

pecus L, exprimate in miliarde de luminozități 
solare. 


: a A 
Galasij | Cisse ( ots ol | w L e | Autor 
i 

Galaxia noastră (Be) 200 Oort 

M 38 Be 1,4 | Sehwarzsehild 
M 81 | 8b 140 9 

NGO 4594 Sa 56 Aller, Mayall 
NGO 4111 Ba (3,5) Aller, Mayall 
NGC 3115 E? 50 0,9 | Rehwarzschild 


^.13. FORMELE GALAXIILOR 


Explicarea formelor galaxiilor, ale celor spirale, normale 
și barate mai cu seamă, ridică grele probleme de dinamică 
stelară care depășesc cu totul cadrul acestei modeste cărți. 
Ne vom márgini, aşadar, numai la citeva elementare $i suc- 
cinte indicaţii, 

— Din ecuaţiile rotației diferențiale (3.35) și din ecuaţia 
lui Poisson (Anexă, 11), unele teorii de mecanică deduc 
condiţiile de stabilitate ale orbitelor descrise de stele în galaxii, 
Stelele care nu împlinesc aceste condiții părăsesc nucleul 
pos jeturi stelare gi de materie interstelară care 
ormează braţele spirale. 

— Ca şi stelele într-o galaxie, și galaxiile intr-un grup sau 
roi de galaxii, pot avea Intflniri (3.18 —22). Atractiile mutuale 
ale acestor galaxii pot pr maree care să dea naștere la 
jeturi de materio cure formează braţele, 

— În galaxii se pot produce deformări gravitaționale care, 
stricînd grav starea de echilibru interior, dau naștere formelor 


spirale. Asemenea explicații s-au căutat mai cu seamă r 
spiralele barate, problema complieindu-se foarte mult prin 
perturbat iile considerabile pe care bara le produce În mişcarea 
lelor galaxiei. ms 
e E căutat explicaţii și în fenomenul formării și imprăş- 
tierii asociațiilor de stele, fenomen cure produce pertur- 
batii interioare in galaxie. A 
— S-a examinat și ipoteza după care bratele spiralelor ar fi 
formaţii temporare în continuă formare, distrugere și refor- 
e iudi o problemă foarte dificilă este aceea de a se fi 
dacă spirele unei galaxii se dezvoltă în sensul rotației ga 
xiei sau in sens opus, întrucît, afară, poate, de cazuri excep- 
tionale, ne lipsesc datele de observaţie. Gomparatia cu un fir 
(brațul spiral) infásurat pe un mosor (nucleul) lümureste 
intuitiv problema (fig. 4.13.1): ; 
a) dacá tragem de fir (desfășurare) rotim mosorul ; 
b) dacă rotim mosorul, infüsur&m firul pe mosor. 
Figura arată cà singure vitezele radiale nu pot rezolva 
lema. Ar putea fi rezolvată în cazul galaxiilor văzute 
in faţă, dacă s-ar putea măsura mișcări proprii și în braţe 
şi în nucleu, P 
Problema n lost tratată în diverse feluri pe cale teoretică, 
dar în lipsa datelor de observaţie este greu să se aleagă teoria 
cea bună. Totuşi, În ultimii ani, unii autori atribuie braţelor 
vişearea de Infagurare. ^ i , 
4 Un tip deosebit de galaxii îl constituie tipul SO, infátisat 
de eslo mai multe ori ea formind tranziţia între eliptice şi 
spirale. Golaxiile acestea au turtirile cele mai variate, de la 
forma sferică pină aproape de discul plan, partea centralá 


Fig. 4.13.1 v) tpe 


descrescind siv de la forma sferică la cea de disc, Nu 
intă nic! cea mai mică urmă de struetură spirală $i nici 

e prezență a materiei obscure, 

Se pare că absența materiei absorbante se explică prin 
intilnirile (3.15—22) pe care aceste galaxii le-ar fi avut cu 
altele, inr violenta ciocnirii ar fi expulzat această materie, 
Se pare că asemenea ciocniri sint destul de dese în roiurile 
dense de galaxii, cum ar fi cel din Coroana Boreală in care, după 
unele ealeule, fiecare galaxie ur fi eioenitá de 20 pină la 500 
de ori în 3 miliarde de ani. Aga s-ar explica si abundența 
galaxiilor SO în roiul dens din Coroana Borenlh gi, dimpo- 
trivà, abundența spiralelor în roiurile mai puţin dense din 
Fecioara gi Hercule. 

Se citează exemplul galaxiei NGC 5128 din Centaur care 
ar fi constituită dintr-o eliptică gi o spirală in curs de ciocnire. 

Cum se vede, formele și structurile interne ale galaxiilor 
ridică multe și grele probleme care nu și-au găsit încă soluții 
sigure, Nu trebuie sñ ne mire acest lucru. Asemenea studii au 
început abia acum 20—25 de ani și sint atit de noi, atit de 
complicate $i neașteptate, incit nu au putut fi încă supuse 
unor cercetări aprofundate din toate punctele de vedere, 


4.454, ORUPUL LOCAL DE GALAXII 


Galaxiile se asociază în grupuri, în roiuri pi, după unii, 
în roiuri complexe, adevărate roiuri de roiuri. E vorbeste si 
de nori de galaxii, ba chiar de nori de roiuri, 

Grupul local este constituit din mai multe galaxii vecine 
Galaxiei noastre gi caracterizate prin mici viteze radiale, 
unele chiar negative, coea ce nu mai lasă nici o îndoială asu» 
pra faptului că ele constituie un grup aparte, 

Galaxia noastră yi M 31 Andromeda sint gulaxii gigante. 
Poze lungi par a releva o extindere foarte mare a Andromedei, 
ceea ce ne îndreptățește a presupune că şi Galaxia noastră 
prezintă acelaşi fenomen, 

Cele două galaxii din Seulptor și Fornax prezintă singulari- 
tatea de a fi extrem de diluate și aproape lipsite de condensări 
centrale, 


Tabelul următor rezumă caracteristicile esenţiale ale com- 
ului local, care conţine cele trei mari spirale: 

etie "Méseier 3i din constelația Andromeda pi Messier dd 
din Triunghiul, impreună eu galaxiile „sateliți“ ale acestora. 


COMPONENTELE GRUPULUI LOCAL 


Vitra 


Pagi 


pepártari 
Dope pentu | Hanetela pti pir Clase pd radiale | Observaţii 
tataie L 186) | 
| triplă 
LMC Doradus 45 In? 11,5 |. 4 
8M0 Tucaua 45 Ir? (16,0 4 13 
140 F 13,2 pop. H 
! Fornax $0 | E 184 | — 40 
NGC 6S2 Sagittarius 370 | hr —12, | + 90 
NGU Mi Andromeda 405 B | UA dublă 
NGO 185 Andromeda 465 E —12,4 
M s Andromeda $650 8b (10,5 —130 
M 32 Andromeda a E —14,5 triplă 
NGC 206 Andromeda — 539 Eb |—13 
IO 1613 Cetus BIO Irr -12,5 ? 
Mm Triangulum 530 8e —16,5 150 
10 10 Camiopeia eo 8? n singulară 
M? Camelopard,] — 620 Se a 
NUC 8945. | Cepheus | OMi 8e b- 10,5 4 9 i 
NGC 3419. | Gemini 1 glob 10,5 ja FA 
extraga- 
lactic 
Wolf | Leo | na] Mese 


-— 


ij i dintre 
Dă ai jos eleva amănunte referitoare la unele 
cele m de DIRNS ale grupului local, incepind cu cele 
două galaxii mai apropiate, adevărați „sateliți“ ai Galaxiei 
noastre, Marele Nor al lui Magellan, LMC (Large Magellanic 
Cloud) si Micul Nor al lui Magellan, SMC (Small Magellanic 
Cloud). i | 1 
pe eM situați la depártüri respective fe en 
kil ci, ti nori sint aproape de zece ori 
e roga baasai galaxie M 31 din Andromeda. 


ni 


Pe cer, Norii lui Magellan se conturează vizibil i 
liber, printre stelele constelatiilor Doradus şi ci sender 
— după cum se exprima Humboldt — „un spectacol unic, 
care face mai vie frumuseţea plină de pitoresc a cerului austral 
și mărește farmecul peisajului“, Continind milioane de stele, 
e care mai multe mii de variabile (cea mai strălucitoare 
iind S Doradus), cit şi numeroase roiuri stelaro globulare și 
deschise, nebuloase gazoase difuze și planetare, acesti nori 
sînt adevărate sisteme galactice; Marele Nor al lui Magellan 
este deosebit de bogat in supragigunte, S-au evaluat pentru 
diametrele liniare valorile de 15 și 12 000 de ani-lumină, 
M rw magnitudinile aparente fotografice: 1,2 pi respec- 

dn ceca co pene marea nebuloasă din Andromeda, gala- 
xia Messier ( B acensta este de obicei considerată ca fiind 
asociată cu doi „sateliți — galaxiile M 32 gi NGC 205. 

Marea spirală din Andromeda apare oblic, clar vizibilă 
cu ochiul liber ca un nor alungit, strălucind cât o &tea de magni- 
tudine 4,6 şi lung cit jumătate din diseul Lunii. Nucleul 
acestei pa tipice intermediare Sb este relativ mare, bra- 
tele fiind mai slabe. Fiind catalogată încă din secolul al XI-lea 
ca 0 stea de câtre Al Sufi, natura sa nebulară a fost pusă In 
evidență în 1612 de către Simon Marius. Primul studiu sisto- 
matic a fost făcut de către Messier la începutul secolului al 
XIX-lea, structura sa spirală fiind categorie confirmată in 
1886 de fotografiile obținute de către Roberts. Anul 1899 
aduce o nou descoperire, pe cale speetroscopicá, a numărului 
de stele care alcătuiesc acest sistem, a cărui rotație se reve- 
lenzh tot pe cale spectruscopică în 1917 lui Pease, Urmează 
lucrări le lui Hubble pentru determinarea distanței (evaluată 
recent la ciren 550 Kps) și prima determinare, în 1932, ln 
Mount Wilson, a diametrului aparent de 7, de către Stebbins. 

S-a determinat pentru nucleul central un diametru de circa 
3 000 de ani-lumină, iar pentru braţele spirale, circa 40 000 
de ani-lumină, ajungindu-se în total — dacă se iau In consi- 
derare și roiurile globulare componente — la același ordin de 
mărime cu Galaxia, 


Un obiect catalogat ca nebuloasă separată, NGC 206, 
aparține de fapt regiunii exterioare a galaxiei M 21, fiind un 


nor de stele cu diametrul de circa 1 300 de ani-lumină (dia- 
metrul unghiular de circa 6). 

Sistemele NGC 205 și NGC 221 (M 32) cu diametre de res- 
pectiv 3 000 și 1 000 de ani-lumină, foarte aproapite de M 31, 
sint considerate ca „sateliții“ acesteia. Observindu-se în 

roiectie, sistemul eliptie M 32 apare suprapus peste unul din 
tele marii spirale, după cum se vede în planga VIIL 
Această galaxie de tip E2 este de clasă spectrală dGJ. 

Cinsificută ca fiind de tip E5p, nebuloasa eliptică NGC 205 
prezintă o serie de particularități printre care și tipul spee- 
tral: F5. Viteza sa radială este de același ordin de mărime 
eu a sistemelor M 34 si M 32. 

A troia mare spiralà din grupul local, Messier 93 (NGC 
594) este o galaxie masivă care se conturează în constelația 
Triunghiul cu un diametru de circa 15 000 de ani-lumină, 
uproape la aceeași depărtare ca M 31, 


445. MATERIA INTERGALACTICA 


Este firesc să admitem existența unei materii In spaţiul 
dintre galaxii, analogă materiei interstelare din Galaxia 
noastră. Evident că studiul acestei materii trebuie întemeiat 
pe numărătorile de galaxii. 

Aga, de pildă, citim numărătorile făcute de Zwicky în 
vecinătatea roiului din Părul Berenicei. 

Rezultă că galaxiile prezintă [reeventà maximă În partea 
centrală a roiului, apoi, la oarecare distanţă de centru, aproape 
dispar, pentru ca numărul lor să înceapă a crește din nou pe 
măsură ce ne depărtăm de centru pi considerăm galaxii tot 
mai slabe (magnitudini aparente m tot mai mari). Numărul 
galaxiilor slabe eregte atit de mult, încât la ourecare dephrtare 
de centrul roiului numürul lor depiseste mult pe acela al 
stelelor Galaxiei, 

Evident că fenomenul acesta Îşi găsește explicaţia In ipoteza 
existenţei unei materii absorbante în jurul roiului. 

Fenomenul este confirmat de o amănunțită analiză a unor 
numărători fAcute asupra a 921 de roiuri insumind 118 191 
de galaxii, 


í regiuni din Părul Ber Nicei Lrs 
m "p | xd ! r' IT la > in 
i | i . inslrum.v foart 
nainoa «are ir ihat 1 mci lungimi foi ' u arătat 
prezenta intr galaxi a unor lungi dir filamente de materi 
luminoa t care leagà intre ele aceste galaxii sau sin egyectat 
in spaţiu, Gu telescopul Schmidt de 1 n și mergind pinü la 
magnitudinile aparente 18, Zwicky a numărat pe plăcile 
fotografice de cite 40 gradi pátrate, În mrjlociu, efte o duzină 
de sisteme duble sau ty ple de galaxia legat nire eli prin 
iemenea p iti di T t itereal Lică, sau brale iruncau 
ifar pe cit se pare i lirect ] í nu otf perturbat 
Mai mult I 4 fi dale 4 ol urmátor 


Galaxie se grupeazà in romrt de t i mii de con ponant 


galaxiile izolate, zise şi de cîmp, fiind relativ puține, Luorñril 


e la repartitia acestor TIU [ern 


statistica si cele privitoi 


cerească eerind un material de observatii imens. nu in putut 
incepe decit destul di irziu după ce s-a adunat material 
Whien 
| du-se ca unit 4 pr tà pe sfera cerească dul 
sii i 1 I urn rel i 
Di porsia imagniludinialor ni luti 
\Vumāzr mijiocru de g axu in | | í >) f Vy gms 
Di persia galaxiilor în roiuri: a j 410° ps 


Geon co este curio și nu à putut fi Încă elucidat este faptul 


că statisticile füácute pe arn do cite | I sint ecu totul deos 
bite de cele fA ute pe iri de eite 107 | . S-ar părea, aeadar 
dupáà un că există o tendinta d Were mu nun " i il 
xiilor în roiuri, dar ṣi a rolurilor Însesi în roiuri de roiuri sau 

im am mal spus, in roiuri complexe. Se fac, în această pr 
vint numeroa amánuntjit tud stat 4 Pină la 
ue t Pa 310 H I Lud pare f n ' 
! f i" w in roiuri de t | N n a dak igur 
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GALAXIA SPIRALA M 51 DIN CHNH PE Y INATUARE 


Pr ibl n "j u ] SIBI. n i 4 i ' m d i 
[| "un n cit ' vinti AL ! Zw j inul 4 tr 
r ) el Lj ren n I La Iu 


| i í i r j Pf I il I hilibr Iu 
i iie ! reparti i rotu d 1 d erm uri 
tiei molecu or unu: pax intr-o sleră izotermá 
In gèneral inscrie mat teal itonre si soso In pôr 
tea centrală a rorului. O astfel de r partiție se constată in 
romrile din constelatiile Pârul Berenicei, Racul. Coroana 
Borealá. Cu tonte ace Lea, in acest din urmă roi s-a constatat 
prezenla uno ira hu x | ri uetkoanm | în părțale marginale 
Combinindu-« rezultatel ul tor tatistie: cu vitezele 
radiale măsurate si aplictndu in mod mai mult sau mai 
puțin justifient, diverse toorii le fizicii i obtin felurite 
evaluări ale luminozitütilo 5 maselor ralaxiilor Acest 
t iluār: trebun pr it i p örn pin ia term anm 
lung IT $3 V Le jor dn inep | 4 va an 
ls e lul roua tion H i ! eniru ci " ut 
de g E. un ox 11 [ i rds ] 
tu Z it i 4 
X. SISTEMUL SPINAL NGC S304 d 
Mt | ) 
M 1] IGO IU 
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Tabelul merge numai pină la 82 miloane de ani-lumină. 
Cum am arătat mai inainte, avem însă puternice motive să 
atribuim depártàri de citeva miliarde de ani-lumină acelor 
palide punctigoare ce apar In zeci de ore de poză în telescon 
pele gigante: palide punctisoare în care sint strinse roiuri de 
nenumárate galaxii de milioane, de zeci și sute de miliarde 
de stele! cite lumi! cîtă cugetare! cîtă [rămintare! în fiecare din 
aceste nenumărate punctişoare împrăștiate În imensitatea pi- 
căturii de univers |, In aceste punctigoare incomparabil mai nu- 
meronase decit stelele Galaxiei noastre! 

Prezentăm în tabelul următor citeva date privitoare la 
roiuri de galaxii mai bine studiate. 


Mele " f 
koluri y nemen Vien în | PII | Avii | Poralatit 
tare a Mpa 

Virgo 9.5 1 240 7 n" 2 van 
Cancer 4 si 28 r 150 
Pere 13.0 5300 v» g ma 
Coma Berenices 13,2 30» M d 200 
Uma Major I 15,9 15 400 85 1” 8 000 
Leo 1550 19 600 11 t 300 
Corona Borealis LEA 250| i9 |45" | 4w 
Bootes 18.2 a30| ze |» | mo 
Uma Major 11 153 an son 223 15 EL 
Hydra II jn n 900 | 24 


Ca întotdenuna, omul, însphimintat de fantastica máretie 
a unor asemenea concluzii — după sfatul lui Hubble lusugi —, 
caută să le atenueze încercînd tot felul de explicații. Teoreti- 
cienit dau friu liber imaginaţiei ṣi construiese. cele mat În- 
drăzneţe teorii care depășind mijloacele noastre de percepere, 
înfățigează aveste spaţii curbe, finite, dar nelimitate, despre 
care vom spune citeva cuvinte în ultimul capitol al cărții. 

Dàm mai jos deserierea citorva dintre aceste roiuri de 
galaxii, adevărate arhipelaguri de insule În univers. 

Astfel, roiul din constelația Părul Berenicei, situat partial 
și în constelația Fecioara, a fost sistemul complex cel mai 
studiat pină în prezent (pl. XX). Acesta este de fapt un super- 
sistem compus din șase grupuri de roiuri, fiecare cuprinzind 


sute de galaxii (pluă la 000), situate În depártári de 7—8 Mpu. 
Studiat in special de câtre Shapley și Miss Ames, acest sistem 
s-a dovedit pină acum a fi cel mai vast si cel mai bogat, 
cuprinzînd aproape jumătate din galaxiile ce figurează în 
Catalogul Messier. Printre nebuloasele extragnlactice mai 
cunoscute ce fac parte din roi, menţionăm sistemul spiral 
M 100 (NGC 4321) din Părul Berenicet $i marea spirală M 99 
INGC 4254) din Fecioara. 

Două alte roiuri foarte importante se cunose In Părul Bere- 
nicei (Coma Berenices): Coma I și Coma I, Coma I, format 
din mai mult de 800 de galaxii, este situat In apropierea polului 
nord galactic, Dintre componentele ncestui sistem, mai mult 
de 100 se află concentrate Intr-un mie etmp de 30° diametru! 
Diametrul liniar al intregului roi este apreciat la eiren 2 mis 
lioane de ani-lumină, iar viteza radială medie, la. 47300 kam/s. 

Un alt roi foarte bogat este cel din Perseu, conțin mai 
mult de 500 de galaxii, concentrate într-o arie cu un diametru 
de 2^, Roiul a fost descoperit în 1905 de către Wolf la Hei- 
delberg, iar depărtarea sa a fost apreciată la 29 Mps. 

Roiul din Coroana Boreală (pl. XXI, descoperii de câtre 
Hubble, numără peste 400 de galaxii: situat la eirca 120 Mps, 
are o viteză radinlà in jur de 21 000 kmjs. 

Noiurile Leni | şi Leul Il, descoperite respectiv de câtre 
Christie și Baade, vuprind cîte 300 de galaxii fiecare, ea și 
roiul descoperit de Baade în Ursa. Mare. 

Mai puţin bogate sint roiurile din acul si Gemenii, numi- 
rind aproximativ cite 150 de galaxii. 

În Pegas, se mai ponte observa un sistem de galaxii care 
grupează pe o mich arie cu un diametru de 1^ mai mult de 
100 de gulaxii. 

Prin obwryalille efectuate eu. reflectorul. de la Mount 
Palomar, s-a ajuns n se studia amănunțit roiuri de galaxii 
pînă la depărtări de | miliard ani-lumină. Dar se cunosc roiuri 
pentru vure nu fost apreciate pe cule teoretică distanţe de 
aproape 2 miliarde ani-lumină. Inr orizontul optic al acestui 
puternie telescop este de ordinul a 4 miliarde ani-lumină. 
Dincolo de această limită, s-a putut trece prin observații 
radivastronumice, pe care le vom prezenta în capitolul următor. 
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Din inlánjuiri de observaţii, pátrunzind din ce în ce mai 
adine în infinitul sideral, cuprinzind un orizont din ce in ce 
mai vast, apare constatarea unei adevărate ierarhii în univers. 

Deosebit de impresionantă este nceastă concluzie, chiar 
pentru imaginaţia cea mai cutezătoare. Într-adevăr, stelele 
tind să se grupeze în sisteme cuprinzind de la citeva stele 
pînă la sutele de miliarde care formează galaxiile; galaxiile 
Lind să se grupeze în roiuri, jar acestea, la rîndul lor se adună 
in sisteme de roiuri, 

Într-adevăr, recent s-a ajuns Ja concluzia că grupul local 
împreună cu un număr de grupuri apropiate și chiar mai în- 
depărtate fac parte dintr-un supersistem de mii de galaxii, 
care ocupă un volum în spațiu cu un diametru de cirea GU 
milioane de ani-lumină: Metagalaxia. 

Sisteme ordonate de diverse categorii, la diferite scări, 
ce se subordonează unele altora, de la megacosmos pînă la 
microcosmos: aceasta pare să lie formularea concentrată a 
structurii universului. 


Radioastronomia şi structura universului 


5.1. SCURT ISTORIC 


Invităm acum cititorii să ne însoțească pe un drum plin de 
surprize, deschizind împreună o fereastră către cel mai fasci- 
nant domeniu al astronomiei — o fereastră prin care nu vedem 
nimic însă... pentru că prin ea pătrund radiaţiile electromag- 
netice de lungime de undă mai mare decit a radiatiilor vizi- 
bile. Pătrundem în domeniul undelor hertziene, a căror lun- 
gime de undă depăşeşte 1 cm şi poate ajunge pină la 80 m. 
Se vede astfel că fereastra pe care o deschidem în atmosferă 
este mult mai cuprinzătoare decit domeniul optic, care cuprin- 
de o gamă de radiaţii de mii de ori mai redusă, între ultra- 
violet și infraroșu. 

Cele mai recente realizări tehnice au putut lărgi puțin 
fereastra optică, care este limitată de absorbția selectiva faţă 
de lungimea de undă — exercitată de către vaporii de apă, 
bioxidul de carbon $i ozonul din atmosferă. Extinderea dome- 
niului accesibil în infraroșu se realizează prin măsurări ter- 
mice cu termocuple şi cu celule fotoelectrice speciale sau prin 
emulsii fotogralice cît mai sensibile la infrarosu. În ultra- 
violet, extinderea s-a putut realiza în afara stratului de ozon 
— de pe rachete și sateliți artificiali, 

Figurile alăturate pun în evidenţă; fig. 5.1.1 — transpa- 
renta atmosferei fatá de radiatii de diferite lungimi de undà 
și modul în care este repartizată absorbția diferitelor straturi 
atmosferice; fig. 5.1.2 — procentajul energiei radiante care 
trece prin ferestrele atmosferice, în funcţie de lungimea de 
undă, 

Apărută abia de 35 de ani, cea mai nouă ramură a astrono- 
miei — radioastronomia — se ocupă atit cu studiul radio- 
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radiațiilor emise de corpurile cerești, cit $i eu radiolocalia 
— studiul ecourilor reflectate de suprafața corpurilor cerești 
în urma unor radioimpulsuri generato pe Pămînt, 


e EIE. Y 
(t 007 me 1:05  x* w? t 
Lungimea de undă, m 
Vig, 5.1.1 
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Fig. 5,1,2 


Cu mult înnintea futemeierii rudioastronomiei ea. știință, 
ine de la sfirsitul secolului al XIX-lea, se prevüzuse existența 
unei emisii electromagaetiee a Sourelui în domeniul undelor 
radio. Încercările Meute curind după experiențele lui Hertz 
insă nu an dat rezultate, sensibilitatea aparatelor de recoptie 
fiim insulicienta la avel timp. Energia radiației de unde radio 
este extrem de redusă si nu a putut fi pusă în evidenţă decit 
prin perlecționarea aparatelor de rad ioreceptie. ; : 

Primele rezultate în radioastronomie datează din 1932, 
in urma unor luerăàri întreprinse în S.U.A. timp de cltiva ani 


a 


de inginerul K.G.Jansky, specialist în radiofonie, pentru 
determinarea "niente: unni zgomot de fond persistent 
pe lungimea de undă de 15 m. Cercetările lui Jansky, care 
folosise o antenă mobilă dirijabilă, au condus la concluzin 
că sursa perturbațiilor era de origine extraterestră, în regiunea 
cea mai densă a Căii Laptelui, 

Cu zece ani mai tirziu, G. Reber a întocmit prima hartă 
radio a cerului, cu un radiotelescop de 10 m diametru. 

În timpul războiului, în februarie 1942, s-a pus In evidenţă 
radioradiatin Soarelui În mod oarecum accidental. Aparatele 
radar ale armatei engleze, în urmărirea avioanelor germane, 
înregistrau bruinje de unde radiometrice, care la început 
fuseseră atribuite unor eventuale aparate antiradar. În curind 
însă sa constatat ch aceste recepții coincideau cu momentul 
cînd în dreptul aparatelor trecea la apus Soarele. 

Mai multe rezultate, obținute în special de câtre Hey în 
Anglia şi Southworth în S.U.A., au fost comunicate abia la 
sfirsitul războiului, cînd au încetat a face parte din arhiva 
armatei, 

Ramura de radionstronemie bazată pe radiolocație a fost 
aplicată prima dată în 1946, cind s-a realizat primul contact 
cu Luna, concomitent în Statele Unite și în Ungaria. Ulte- 
rior s-au făcut determinări de orbite ale unor meteoriți invi- 
zibili, determinhri de mure precizie a distanțelor la Luna și 
la Venus, și primele încercări de sondare a atmosferei exte- 
rionre a Soarclui. 


35.2. NOŢIUNI GENERALE DE TEORIA RADIAŢIEI 


Toate cunoștințele pe care le avem asupra universului de- 
curg din studiul radiațiilor extraterestre care pot ajunge plnh 
la instrumentele nonstre. 

Pentru a sesiza mecanismul radiației de energie, este necesar 
să ne referim la unele elemente de fizică atomică. În meca- 
nica ondulatorie xe admite că electronii, care execută osci- 
latii im jurul nucleului cu anumite serii de frecvențe, sint 
grupaţi În diferite niveluri de energie, pentru fiecare nivel 
existind un anumit număr maxim de electroni care pot avea 
concomitent aceeași stare energetică. 
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Transitia unui electron de la o stare energetică la alta se 
face prin emisia sau absorbţia unei cantităţi de energie In 
valoare bine determinată pentru fiecare atom — o cuantă 
de energie — fiechrui atom corespunzindu-i cuanta sa funda- 
mentală. Atomul poate suferi o tranziţie numai cind absoarbe 
sau emite cuanta sa fundamentală, sau un multiplu întreg. 
În teoría cuantelor, a cărei bază a fost pusă de Planck încă din 
1900, se admite că atomii unui corp incandescent nu emit 
un curent continuu de energie radiantă, ci radiația trebuie 
considerată ca o succesiune de fracțiuni de energie — cuante—, 
după legea lui Planck: 


E = nhy, 


in care m reprezintă un număr întreg, h — constanta lui 
Planck (A = 6,023 10757 cm? g 575), iar v — recvența radiaţiei, 

Mecanismul după care se face emisia undelor radio este în 
general diferit de cel al emisiei radiațiilor optice; spectrele 
acestora conțin numeroase linii de emisie sau absorbție, pe 
cind spectrele radiosurselor sint aproape totdeauna continue, 
În majoritatea cazurilor în care o radiosursă a fost identificată 
cu un obiect optie, s-a constatat că spectrul său radio nu este 
continuarea spectrului luminos. 

Pentru explicarea procesului de emisie a radioundelor, 
trebuie luate în considerare mai multe mecanisme de emisie 
posibile, dintre care principalele sint: emisia liniei de 21 em 
a hidrogenului neutru, radiația termică n corpului negru, 
radiaţia termică a gazelor ionizate, oscilatiile gazelor ionizate, 
emisia giromagneticá a electronilor, efectul sincrotron, rodia- 
ţia Cerenkov, 

Cu excepţia emisiei hidrogenului neutru $i a radiației ter- 
mico ü corpurilor solide, radioradiaţia provine totdenuna de 
la electroni În stare de libertate. 

În alara spectrului continuu, s-a constatat că guzul inter- 
stelar emite în plus unde hertziene într-o gamă de frecventá 
foarte îngustă. Prin analogie cu optica, această radiatie 
aproape monocromutică exte denumită linie bertziană. 

Lima hi nului neutru a fost observată pe 21 em | 
de undă, pentru prima dată în 1951 simultan In Statele Unite 
de către Ewen și Purcill de la Harvard, precum și în Olanda 
şi Australia, Această linie este singura care a fost detectată 
pînă acum în spectrul radio; existența sa fusese prezisă teoretic 


incă din 1945 de către Van de Hulst de la observatorul Leiden. 
Linia de 21 cm se datorește radiaţiei hidrogenului interstelar, 
care nu este absorbită de câtre praful cosmie interstelar, 
Hidrogenul interstelar există mai ales în stare de atomi 
neuniti în molecule, fiind extrem de rarefiat și la temperaturi 
foarte scăzute. Originea acestei radiolinii, asemănătoare eu a 
liniilor corespunzătoare radiațiilor oplice, este o tranziţie 
între nivelul I de energie din structura hiperfină a atomului 
de hidrogen și nivelul inferior IH. Emisia acestei linii se pro- 
duce la intervale de cite 11 milioane de ani; numărul ato- 
milor de hidrogen în spaţiu este însă atit de mare, ineft linia 
este emisă în mod continuu. 

Radiaţiei termice îi corespunde un spectru continuu în do- 
meniul vizibil dacă temperatura este foarte ridicată, de ordi- 
nul temperaturilor industriale; radiațiile corespunzind la 
temperaturi relativ mai scăzute se află în domeniul invizibil 
infraroșu. 

Radiația termică este emisă atit de Lună gi planete, gi în 
general de corpuri solide, cit şi de norii de hidrogen ionizat, 
si rezultă dintr-un mare număr de procese elementare 
pendente care se produe la intimplare și sint studiate prin 
metode statistice. Teoria cuantelor explică spectrul continuu ; 
intr-adevür, pentru frecvențe mici (cazul undelor radio), 
cuantele de energie emise sint foarte mici și procesul de radia- 
tie apare în primă aproximaţie ca un proces continuu. 

Un spectru continuu mai corespunde și emisiei termice a 
gazelor ionizate, în care electronii în stare liberă nu posedă 
nivele de energie bine definite, astfel incit emisia de energie 
este arbitrară și nu conduce la linii spectrale, 

Procesul de ionizare are loe la temperaturi foarte înalte 
prin ciocniri între particule sau prin acțiunea radiațiilor X 
sau ultraviolete. Cel mai simplu tip de radioemisie are loe 
într-un gaz ionizat În stare neperturbată, în care electronii 
liberi se află în permanentă mişcare termică printre protoni 
— care sint practic stationari datorită maselor lor relativ 
mari, Printre tipurile mai complexe de radioemisie a gazelor 
ionizate, vom menționa ceva mai departe pe cel care are loc 
în atmosfera. solară. 

În cazul în care electronii nu sint în stare de echilibru, 
legea de distribuție maxwelliană nu este respectată şi se pro- 


due o serie întreagă de fenomene foarte variate și foarte com» 
plexe care conduc la o radioemisie în timpul perturbatiei, 
Această emisie nu se face în domeniul termic, este atribuită 
in special unor procese observate în atmosfera solară şi este 
legată de oseilatiile plasmei. Cel mai simplu tip de oscilație 
corespunde unor oscilaţii sinusoidale, organizate, ale electro- 
nilor, cu frecvențe ce se pot determina dacă agitația termică 
nu este prea puternică si duca umplitudinen oscilaţiilor rămîne 
scăzută. Dintre ipotezele formulate asupra modului de provo- 
care a oscilaţiilor plasmei, vom cita ipoteza emisă în 1946 
de Sklovski, enre considera că oscilatiile apar în urma trecerii 
unor particule încărcate electric prin mediul ionizat, iar în 
1947, Martyn considera sosirea unei perturbații supersonice 
dropt cauză a acestor oscilații. 

[n coea ce privește emisia piromagnetică, aceasta reprezintă 
un alt tip de emisie eare nu corespunde domeniului termic si 
care poate aven loc într-o utmosferă stelară atunci când elec- 
troni rapizi pâtrund într-o zonă în care există cîmp magnetic. 
Radioundele emise corespund unei frecvențe de rotație bine 
determinate și unei puteri proporționale cu pătratul accele- 
rației centripete, in mişcarea circulară pe rare electronii o 
deseriu în jurul liniilor de cîmp magnetic, dacă viteza ini- 
țială esto normală acestui cimp. Twiss și Roberts au arătat 
că o mică parte din radiaţia giromagnetică poate ieși în afara 
sistemului, dacă este generată de electroni ale căror viteze 
sînt mult superioare vitezei mijlocii (în Soare, viteze de or- 
dinul zecimilor din viteza luminii), 

Pentru vitezele mai mari, apropiate de viteza luminii, 
evaluate pentru razele cosmice primare sau pentru unele parti- 
cule med mezi se apreciază că energia electronilor este de 
același ordin de mărime — după cum s-a constatat $i prin 
sondări spaţiale. Genul de radiaţie care se produce cind acești 
electroni extrem de rapizi se allà intr-un cîmp magnetic este 
cunoscut in mod curent ca emisie de xincrotron. 

Ultimul tip de radiatie pe care o vom prezenta, printre 
diferitele tipuri posibile, esto radiația descoperită în 1934 
de Cerenkov, laureat al Premiului Nobel în 1958, împreună 
eu Tamm $i Frank. Atunci otud particule dotate cu energie 
foarte mare intră într-un mediu in care viteza lor depăşeşte 
viteza luminii, particulele sint puternic frinate și are loc o 


radiație electromagnetică luminoasă. Acest lucru este posibil 
prin scăderea vitezei luminii la o valoare ^ , datorită efec- 


n 
tului de refracție, la trecerea printr-un mediu de indice n. 
Din ct de vedere teoretic, acest fenomen poate avea loc 
și la intrarea particulelor foarte rapide într-o plarmă deosebit 
de densă, 


5.9. TEHNICA OBSERVAȚIILOR RADIOASTRONOMICE 


Instrumentele folosite în radioastrunomie sînt radioteles- 
coapele, construite pe un pa analog telescoapelor optice, 
care au ca piesă principală o oglindă concavă sferică sau para- 
bolică, care concentrează in focar fascicule ralele de razo 
provenind de la sursa de radiaţii luminoase, Radioelementele 
captează în mod analog radivundele provenind de la corpurile 

ti, măsurindu-le intensitatea și precizind poziţia sursei, 

Piesa de bază a radiotelescoapelor este în general o antenă 
sau o reţea metalică parabolică, prevăzută în focar cu antene 
speciale, Antenele folosite în astronomie sint sisteme complexe 
constituite din mai multe untene simple, în general dipoli 
de semiundă, fiecare avind lungimea egală cu jumătate din 
lungimea de undă ce trebuie captată. pă 

antenele complexe, in concordanță de fază, tensiunile 
generate de dipoli la intrarea In receptor so insumeazá: dipolii 
sint coplanari, aşezaţi paralel. 

Pentru unde scurte, de lungimi de undă mai mici de 3 m, 
în ultimul timp se manifestă tendința de a se înlocui antenele 
multidipoli prin oglinzi metalice parabolice, în focarul cărora 
se plasează o mică antenă receptoare numită radiator. Radia- 
piile captate sint concentrate în jurul focarului, nu într-un punct 
ci Într-o „pată focali" din cauza fenomenului de difractie; 
concentrarea este cu atît mai mare, cu cit aria oglinzii este 
mai mare si cu cit lungimea de undă este mai mică, 

Antena are rolul de à transforma energin electromagnetică 
incidentă într-o diferenţă de potential care poate fi măsurată. 
Pe de altă parte, in radioastronomie nu se folosesc antenele 
izotrope, omnidirectionale, ci numai cele puternic directive, 
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puterea maximă la intrarea In receptor fiind obţinută atunci 
cind sursa se află în axa oglinzii, sau pe normala la planul 
dipolilor. Directieitatea antenei determină puterea separa- 
toare a radiotelescopului, 

S-a constatat că unghiul solid în care antena este sensibilă 
este eu atit mai mic, cu eit raportul dintre lungimea de undă 
și diametrul oglinzii parabolice este mai mic. Pentru unde 
metrice aceasta conduce la dimensiuni considerabile, intrucit 
pentru o putere separatoare de 1', comparabilă cu a ochiului, 
este necesară o deschidere de 3 000 de ori lungimea de undă. 


Astfel, pentru oglinzile cu diametrul de 5 m $i pentru lun- 
gimi de undă de 1 m, nu pot fi separate două surse, dacă se 
află la o distanță unghiulară mai mică de 10°. Comparativ, 
cel mai mare telescop optie, cel de la Mount Palomar, cu 
diametrul oglinzii tot de 5 m, separă două stele situate la 
numai 0',02 (ceea ce reprezintă unghiul sub care se vede 
1 mm de la o depărtare de 10 km.). lar cu cel mai mare radio- 
telescop, cel de la Jodrell Bank, pot fi separate două radio- 
surse avind distanțe unghiulare de aproximativ 05. 

O altă caracteristică a radiotelescoapelor este selectivitatea 
receptorului. În principiu, acesta este construit după aceeași 
schemă ca un aparat de radiorecepție, compus În esenti 
dintr-un detector și un amplificator. Holul său este de a ampli- 
fica radiațiile (semnalele) captate de antenă pînă ce sint 
sesizate de un instrument de măsură, de obicei un voltmetru 
înregistrator. Selectivitatea receptorului constă in accea că 
amplifică numai semnalele (radiaţiile) conţinute într-o amw 
mită bandă de frecvenţă, Selectivitatea antenei oste mai 
redusă decit a receptorului, de aceea acesta joacă rolul de fil- 
tru. Radiația selectată este apoi amplificată, transformată și 
înregistrată. Zgomotul de fond al aparatului, cit si diferiți 
paraziți industriali sau atmosferici perturbă adesea recepţia, 

n mare, se poate spune că rolul antenei este de a alege direc- 
tiile surselor, pe cind al receptorului, de a alege anumite 
frecvențe. 

Pentru a mări puterea de separație a aparatelor, s-au con- 
struit radiotelescoape din ce în ce mai mari, La Jodrell Bank, 
lingă Manchester, în Anglia, funcţionează un radiotelescop 
(fig. 5.3.1) a cărui oglindă parabolică este o rețea metalică 
cu un diametru de 76 m, axul de sprijin aflindu-se la 60 m 


înălțime de sol, Deşi ctotăreşte 1 500 t, este mobil ei dirijabil 
către orice regiune a cerului, cu ajutorul unor motoare elec- 
trice, pe o pistă de 92 m diumotru, 

Diametre atit de mari implică dificultăți de ordin tehnic, 
Or, pentru a realiza o putere separatoare de 1' nu este absolut 
necesar să se construiască o antenă unică avind lungime 
egală cu 3 000 lungimi de undă; acelaşi rezultat poate fi obfi- 
nut cu două antene, îndepărtate cu 3 000 lungimi de undă. 
Un instrument astfel construit esto un interferometru, Puterea 
separatoare a unui interferometru este mai mare decit 
a antenelor componente și crește cu depărtarea lor, dar aria 
sa — de care depinde puterea de a colecta energio — este 
doar suma ariilor componente, De aceea, interferometrele 
nu sint potrivite pentru detectarea surselor slabe, 

Cel mai mare radiointerferometru în funcțiune este cel de 
la Nancay din Franţa, compus din 32 de reflectoare cu dis- 
metrul de 5 m fiecare, lungimea totală a ansamblului fiind 
de 1,55 km. La Serpukov, în Uniunea Sovietică, a fost con- 
struit un alt radiointerlerometru, compus din două brațe 
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în formă de cruce, lungi de cite | km, pe care se amplasează 
37 de antene cu diametre de 40 m (pl. XIII. 

[n receptoarele clasice, înainte de a amplifies un semnal, 
este necesar să i se schimbe frecventa, ceea ce introduce eom- 
plicaţii și inconveniente. Sistemul cel mai modern de ampli- 
ficator de foarte înaltă frecvență este. maser-ul (amplificator 
de microunde prin emisie stimulată de radiaţie), conceput 
în 1954 de către Gordon, Zeiger si Townes. Amplilicarea prin 
maser à lost aplicată pentru prima dată în astronomie In 1958. 


5,4, PRINCIPIH DE BHADARASTRONOMIE 


Ramura de radioastronomie bazată pe principiul radio- 
locutiet ure mari perspective de dezvoltare, Dacă rezultatele 
obținute pluă în prezent sint modeste, in comparaţie eu ului- 
toarele revelații ale rndiotelescoapelor, totuși lucrările de 
radarastronomie Înregistrează mereu «uceese, în primul rind 
pentru că sint independente de condițiile meteorologice și 
de ora din zi. 

De exemplu, observarea unui mare număr de meteoriți 
inaccesibili astronomiei optice în timpul zilei a fost posibilă 
datorită faptului că în urma meteoritilor rămin In atmosfera 
inaltà dire de gaze ionizate, bune conducătoare de electrici- 
tate, care reflectă undele hertziene. În modul acesta s-a putut 
determina cu foarte mare precizie depărtarea și viteza meteo- 
riților, precum și starea fizică a materiei din dira gazoasă, 

Tot pe reflectarea unui radioimpuls generat pe Pămînt 
»n bazat și prima determinare precisă a distanţei pinh la 
Lună, realizată în 1946 separat în Statele Unite pi în Ungaria, 
și reluată în Australia. Mai mult, prin recepţionarea unui 
radivecou de pe Lună, s-a putut pune în evidență libratin 
foarte lentă a globului lunar. 

De asemenea, s-a realizat determinarea distanței pină la 
planeta Venus, eu multă precizie, iar Soarele constituie 
obiectul unor observaţii permanente (pl. XIV). 


5.5. RADIOEMISIA CORPURILOR DIN SISTEMUL SOLAR 


Aspectul cerului observat prin metodele radioastronomiei 
este cu totul diferit de cel care ne-a devenit atit de familiar. 
Nici una dintre constelații nu poate fi recunoscută, stele noi 
apar pe fimnamentul radioastronomie, dintre care unele 
deosebit de intense, iar multe altele nu sint vizibile. 

Din sistemul solar, Soarele — deşi nu este o sursă puternică 
— este radiosursa cen mai mult studiată și mai binecunoscută, 
radioemisia solară intinzindu-se pe toată gama radioundelor 
de la lungimi de undă de cîţiva milimetri pină la peste dm, 

O particularitate a radiației radioclectrice a Soarelui este 
caracterul său fluctuant, între perioadele de minim $1 maxim 
ale netivității solare radioradiatia putind oreste de milioane 
de ori. În 1046, Sklovski şi Ghinsburg au arătat în mod inde- 
pendent că emisia radio observabilă a Soarelui provine din 
atmosfera solară, și nu din fotosferi, ea radiaţiile luminoano. 
Mai precis. radiația pe unde centimetrice se produce In coroana 
solară. [n domeniul optic, aceste straturi superficiale ale 
Soarelui, nu pot fi observate decit în timpul eclipselor sau 
numai eu ajutorul unor instrumente speciale. (fig. 5.5.4 gi 5.5.2) 

La temperaturile de ordinul unui milion de grade care s-au 
constatat În coroana solară, hidrogenul — care este princi- 
palul constituent. al atmosferei solare — este aproape total 
ionizat. 

Radioradiaţia Soarelui calm variază ca intensitate de la o 
zi la alta, în funcție de numărul de pete solare. (fig. 5.5.3) 

Emisii bruște de radiații intense asociate la erupții puter- 
nice pe Soare corespund perioadelor de activitate soluri pi 
atrag pe Pümint perturbári sau chiar intreruperi ale radio- 
comunicaţiilor, precum pi furtuni magnetice, produse de 
ejectarea de particule încărcate de electroni spre Pământ, 

Fenomene deosebit de violente, care sint unele dintre cele 
mai spectaculoase manifestări ale. activităţii solare, mu fost 
puse în evidență în 1942 de câtre Hay. Aceste „furtuni de zgo- 
mot solar" diferă de orice altă radioemisie solară prin două 
caracteristici: se produe numai pe lungimi de undă metrice, 
şi se manifestă printr-o intensificare a radiaţiei totale a 
Soarelui in acelagi timp cu foarte numeroase și foarte rapide 
erupții suprapuse, Aceste furtuni pot fi atit de intense, Incit 
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XVI, PARTEA MOBILĂ A RADIOTELESCOPFULUI DK LÀ CAMBRIDGE, ANGLIA 


uneori pot bruja aparatele radar care lucrează pe lungimi de 
undă metrice gi pot dura chiar și citeva zile ln şir, 

Pentru studiul furtunilor de zgomot solar a fost construit 
cel mai mare radiointerferometru, cel de la Namcay In Franţa, 
construit special pentru lungimea de undă de 1,77 m. 

O ramură extrem de importantă a astronomiei și geofizicit 
se ocupă cu studiul relațiilor dintre fenomenele st t. şi fono- 
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menele terestre, în special cu efectul activităţii solare asupra 
structurii atmosferice înalte a Pămintului, Mai precis, ioni- 
zarea straturilor acestei atmosfere înalte, care constituie 
ionosfera, se datorește radiației solare de radiații X $i ultra- 
violete. Stratul ionosferie inferior, situat la o altitudine. de 
80 km, există doar în timpul zilei. 

Influența uetivităţii solare asupra fenomenelor terestre n 
constituit problema centrală a Anilor Geofizici Interna- 
tionali. 

Pentru celelalte corpuri din sistemul solar s-a pus în evi- 
dentá în special doar o radiaţie termică extrem de slabă, cu 
excepția unei emisii de unde metrice pusă în evidență în 1955 
pentru planeta Jupiter. 

Nadiaţ in termică a Lunii a fost descoperită In 1946 de către 
Dicke și Beringer pe lungimea de undă de 1,25 cm. Căldura 


suprafeței lunare, datorită absorbției razelor solare, se mani- 
[està prin variaţii de temperaturi de 280°C între zi și noapte, 
respectiv Intre —150 și 4-EXPC la sol, aceste salturi expli- 
cindu-se prin lipsa unei atmosfere. Prin metode radio s-a 
stabilit cà temperatura la o adincime de 0,5 m variază Între 
HI pi — UC, un rezultat imposibil de obținut în astronomia 
optică, limitată la suprafata. Lunii. Emisia termică a Lunii 
se constată în domeniul infrarosu si al undelor scurte; mai 
Lar e suprafața radiază în infrorosu, la lungimi de undă de 
—5 u, pe cind radiațiile de unde centimetrice provin de la 
stratul inferior. Cu cit lungimea de undă a radiației radio» 
electrice este mai mare, eu atit mai adine exte stratul de În 
eare ne parvine; s-au detectat variații de lungimi de undă 
pînă la 75 em. 

Interesant este faptul că amplitudinea variatiilor de tempe- 
ratur este mult utenuată pe lunguni de undă centimetriee, 
maximul de intensitate fiind decalat eu cîteva zile mai tirziu, 
fatà de momentul maximului în infraroșu. Iar pe lungimi de 
undă decimetrice, radiația lunară nu variază de loc eu timpul, 
straturile superficiale ale Lunii find rele conducătoare de 
căldură, 

Radiația planetelor din sistemul solar a început să fie pusă 
în evidență din 1955 pentru Jupiter, de către Burke și Fran- 
klin în Statele Unite. Această radiorudiație, intensă și varia- 
bilă, a fost mu vene la început pe lungimile de undă de 
8,6 m si 12,6 m. Încă din 1950, au fost obţinute In. Australia 
inregistrări de către Shain, care însă au fost atribuite unei 
interferenţe de eruptii solare. După lungimea de undă a 
radiaţiilor, reiese că nu este o radiaţie termică, ei un feno 
men asemânător furtunilor de zgomot solar, provenind dintro 
zonă localizată pe suprafaţa planetei. Nu se cunoaşte încă 
mecanismul de emisie, Însă, datorită câmpului magnetio 
descoperit pe Jupiter, se consideră că poate nvea loc un proces 
de emisie analog cu radiaţia sincrotronà. 

În ceea ce privește radiaţia termică a planetelor, acewsta 
a fost detectută pentru prima dată în 1956 pentru planeta 
Marte de câtre Maver, Mc Cullough și Sloanaker la Washington 
pe 3,15 em lungime de undă. De asemenea au putut detecta 
şi radiația termică a planetei Venus pe 3,15 em respectiv 
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von ulterior Gibson gi Me Ewan au recepționat și pe 8,6 mm 
$i 4 mm. 

La Michigan s-au înregistrat ulterior $i radiații termice 
ale plantelor Saturn si Mercur, iar în 1958 la Washington s-a 
receptionat și radiația termică pe 3,18 em lungime de undă a 
planetei Jupiter, 

n 1957 s-a recepționat pentru prima dată radioemisia unei 
comete, Este vorba de cometa Arend — Roland care, apropiin- 
du-se de Soare, a început să emită unde electromagnetice xub 
acțiunea radiației corpusenlare a Sonrelui. 

Sistemul solar mai este explorat prin metodele de radio- 
locația aplicate în radarastronomie, |k care ne-am referit în 
paragraful precedent, 

Primele radioecouri au fos! obținute pentro Lună în 1946 
concomitent de chtee De Witt şi Stodola în Statele Unite şi 
Bay in Ungaria. Au urmat contactul cu Venus în 1958 în 
S.U.A., si mai recent cu coroana solară. 

Direle de gazo ionizate lüsate de meteoriți completează 
tabloul sistemului solar furnizat de către radurastronomie, 


5.6. RADIOEMISIA GALACTIGA 


Radioastronomia a furnizat în citeva zeci de ani mult mai 
multe date asupra Galaxiei decit întreaga perioadă de 200 de 
ani de observaţii optice, începută de Herschel la sfîrsitul seco- 
lului al XVIII-lea, 


Mijloacele optice sînt limitate în mare parte datorită absorb» 
ției exercitate asupra radiațiilor luminoase, de către imenșii 
nori de praf cosmic interstelar. 

Pe cale optică, majoritatea concluziilor asupra Galaxiei 
sînt trase prin comparație cu alte galaxii mai apropiate, ea 
marea spirală Messier 31 din constelația Andromeda (pl. VID. 

Primele date de radioobservatii obtinute din 1931 de câtre 
Jansky au fost relunte cu zaco ani mai tirziu de câtre Reber 
care a trasat primele hărți radio ale Galaxiei, 

luregistrările unui oscilogral dau curbele intensității unei 
radiații de o anumită lungime de undă. Bazat pe mai multe 
asemenea curbe, se poate trasa harta reprezentind repartiţia 
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Pig. 5.6.1 


intensității radiaţiilor electromagnetice, Fixind pe hartă 
punctele corespunzind la intensități egale, și unind acesto 
puncte, se obțin izofotele radiației. 
de la primele cercetări, s-au conturat ipoteze asupra 

unor mecanisme diferite de producere a radioemisiei galactice, 
întrucît hărţile trasate pe unde metrice difereau foarte mult 
de cele pe unde decimetrice, M 

Pe lungimi de undă metrice, se poate observa emisia galac- 
ticá continuă al cărei spectru se prezintă fără discontinuități 
pe tot domeniul de frecvenţe observabile pe cale radio, Dintre 
numeroasele hărţi ale continuului galactic care au fost intoc- 
mite în multe ţări, cele mai precise sint cele obținute de către 
Mille în Australia cu ajutorul sistemului de antenă în cruce 
imaginat de el, pe 3,5 m lungime de undă, și de către Wester- 
hout în Olanda, pe 22 em lungime de undă (fig, 5.6.1). 
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În ceea ce priveşte originea acestei emisii, în ultimul timp 
a fost atribuită procesului de radiație de energie a electronilor 
dotați cu mari energii, aflați într-un cimp magnetic, — pro- 
ces cunoscut sub numele de radiatie sinerotronă. Această 
ipoteză, formulată in 1950 de câtre Alfvén și Herlofson, 
corespunde datelor de observaţie, care confirm atit existenţa 
particulelor cu mare energie în spaţiul interstelar, cit $i exis- 
tenta. cimpurilor magnetice in Galaxie. 

Hadioradiaţiile provenind din centrul Galaxiei sint singu- 
rele care permit cunoașterea acestei regiuni ce se profilează 
în dreptul constelatiei Săgetătorul, unde lumina stelelor este 
npronpe total absorbită de chtre norii de praf cosmic. 

Studii comparate ale înregistrărilor recente obținute cu 
instrumente caracterizate prin mare putere de separație au 
permis localizarea unui nucleu imei foarte intens și foarte 
concentrat în Galaxie. Diametrul sursei centrale a fost apro- 
eiat cu ajutorul radiointerferometrului de la Nancay la 3,5 
minute de arc, ceea ce corespunde unui diametru liniar de B ps. 

S-a formulat ipoteza că radioradiatin provenind din aceast 
regiune este de origine termică, corespunzind unei concentrări 
relativ mari de atomi de hidrogen: cirea 1 000 de atomi pe 
centimetru cub. 

Comparind nucleul Galaxiei eu cel al galaxie: M 31 din 
Andromeda, aproximativ de același ordin de márime, se 
constată diferente de structură: pe cînd nucleul spiralei din 
Andromeda a fost pus în evidenţă (cu ajutorul camerei foto- 
grafice electronice Lallemand), ca un nor foarte dens de stele 
aflate în rotaţie rapidă, nucleul Galaxiei contine nori de 
hidrogen ionizat și nantru, 

În afară de zona strict centrală, se pare că regiunile interi- 
oare ale Galaxiei nu sint foarte bogate în hidrogen ionizat, 

Pină lu depărtări de 600 ps de contru, s-a pus în evidență 
n regiune în care hidrogenul neutru se află în rotaţie foarte 
rapidă. Mai spre exterior, hidrogenul neutru esto. in expan» 
siune și pare n [i conţinut în special în două brațe spirale, 

De la dephrtări de 3 000 ps de centru, se constată concen- 
trarea hidrogenului neutru în brațele spirale, iar în alura 
acestora predomină hidrogenul ionizat. 

Structura spirală a Galaziei a lost determinată prin studiul 
deplasării Doppler suferite de linia de 21,1 em a hidrogenului 


neutru. Înregistrări ale liniei de 21 em galactice se urmürese 
în multe țări: radiotelescoapele cele mai specializate în pro- 
zent în această problemă luneţionează la Dwingeloo In Olanda 
şi la Bonn în Germania. Procedeul folosit în aceste observaţii 
constă în a mâtura o bandă mai largă de Irecvenţă, rezultind 
un il de linie și permitind măsurarea vitezelor radiale. 
În ul lor, radioundele străbat diverși nori de hidrogen 
animați de viteze diferite. Conform principiului Doppler, 
componentele radiale ale acestor viteze diferite imprimă deca- 
làri diferite liniei, astfel încît însumarea acestor linii diferit 
decalate formează o linie îngroșată. Măsurind lárgimen liniei 
se pot obţine date asupra mișcării gazului interstelar, Fiecare 
din liniile componente îşi păstrează imensitatea, care este 
reprezentată grafic prin ordonata înregistrării. Această dis- 
tribuţie de intensitate este numită în mod curent, profilul 
liniei, Figura 5.6.2 re- 
prezintă profilul liniei 
hidrogenului neutru 
pentru diferite longi- 
tudini galactice, axa 
ordonatelor corespun- 
zind poziţiei liniei cînd 
viteza radială este 
nulă. Ordonatele ace. 
stor curbe, prin inten- 
sităţile pe care le mă- 
soară, ne dau indicații 
asupra densităţii și 
temperaturii norului 
emiţător ; decalhrile or- 
donatelor ne dau vi- 
tezele radiale ale pür- 
ților studiate din nor. 
Interpretarea unor D 3 7 700 Ra 
profiluri se poate face Fig. 5.6.2 
destul de ușor. De ex- 
emplu, din profilul corespunzător longitudinii galactice 
de 100”, reiese că raza vizuală Intilneste mai întii în apropiere 
o regiune de mare densitate, apoi un brat spiral accentuat, 
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şi apoi, mai departe, un alt brat spiral mai puțin intens cores» 
a oes la cele -— s viteze radiale. 
coria rotației Galaxiei permite să se determine — 
norilor studiati. În ipoteza rotației perfect circulare, fie 
(fig. 5.6.3) € — centrul Galaxiei, 5 — Soarele la distanţa & 
«de centru, a punctul observat. din nor allat la distanțele &' 
^ de centru $i A de Soare, iar prin O 
5 t si O' sint notate vitezele liniare 
respectiv ale Soarelui și punctu- 
lui c. 

Notind Ge și G longitudinile 
galactice respective, și [^ =g, 
figura dă pentru viteza radială p' 
a punctului g [aţă de Soare (expri- 
mind prin aceasta rotația diferen- 
g Tala): 


g' = O’ sin (G — G, +a) — 
— 6 sin (G — Ga) 
A sin (C — G,) = & sin «, 


Fig. 5.6.3 


relaţii care determină coordonatele polare &', a ale punctului 
€ în planul galactic. În felul acesta se determină prin puncto 
braţele spirale ale Galaxiei. | 

Din observaţii radioastronomice s-a putut aprecia densitatea 
hidrogenului neutru care participă la emisie, ca fiind în general 
scăzută, între | și 100 de atomi de hidrogen pe centimetru 
cub, masa totală a hidrogenului din Galaxie reprezentind 
aproximativ 2% din masa totală a Galaxiei, 

Hidrogenul neutru este concentrat mai ales în braţele spi- 
rale, regiunile din apropierea Soarelui fiind bogate in hidro- 
gen neutru. 

Rezultatele obţinute pe 21 cm concordă cu datele de obser- 
"T optice. 

n ceea ce priveste regiunile exterioare ale Galaxiei, acestea 
apar a nu fi situate în același plan cu regiunile centrale. 
Woltjer interpretează această distorsiune ca datorită unui 
efect hidrodinamie exercitat de către mediul intergalactic 


asupra Galaxiei, care are o mișcare rectilinie În spaţiu cu o 
viteză de 100 km/s în direcția galaxiei din Andromeda. 

Structura Galaxiei dedusă din observaţii radio prezintă 
asemünüri cu unele galaxii cunoscute optic, Zona centrală 
pare a fi caracterizată printr-un inel cu raza de 3000 ps 
corespunzător densității maxime, inel observat într-o serie 
de galaxii exterioare, printre care și NGC 5364 (pl. X). 

Bratele spirale, cu structură complexă şi fragmentată, sînt 
mult răsucite, amintind galaxia vecină, Messier M. 


5.7. RADIOSURSE GALAGTICE 


Peste fondul galactic continuu se suprapun radiații pro- 
venind de la radiosurse discrete, de diferite intensitAfi. Se 
cunose In prezent cîteva mii de asemenea radiosurse, obser- 
vabile pe toate lungimile de undà radioastronomice. Pri 
radiosursá a fost de ith pe 4,7 m în 1946 în constelația 
Lebăda de către Hey, Phillips si Parsons în Anglia, localizată 
apoi precis de către Bolton gi Ryle din Australia. S-a evaluat 
că [luxul de radiaţie radioelectricà al acestei surse este cam 
jumătate elt al Soarelui calm, pe lungimi de undă metrice. 
Ulterior, Ryle gi Smith au descoperit în Casiopeim cea moi 
puternică radiosursà discreti, de o intensitate egală cu a Soa- 
relui calm, desi se află la o de de 100 milioane de 
ori mai mare. Cu drept cuvint, Sklovski, cu multă imagina- 
tie, a spus: „Dacă ar exista ființe sensibile la asemenea radia- 
fie, ar vedea trei sori: Soarele nostru și cei doi sori din Ca- 
siopeia și Lebăda“. Și tot el a comentat cu mult humor: „to- 
tuși această fiinţă imaginară ar trebui să aibă un ochi cu o 
popa de cel puţin 10—12 m diametru (adică de mai multe 

ungimi de undă)“. 

La inceput, radiosursele erou numite ,radiostele" sau „surse 
punctiforme", denumiri ce s-au dovedit a nu fi conforme rea- 
litÀtii, când s-a trecut la identificarea surselor de radioemisie 
cu obiecte optice. Pină în prezent, dintre 500 de radiosurse 
cunoscute cu certitudine, peste 50 au fost identificate cu 
obiecte galactice şi cel puțin 60 cu sisteme stelare extraga- 
lactico, Sursa Cygnus A (Lebüda) este identificată cu un obiect 
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optio de mürimen 18. Dintre galaxiile exterioare, prima iden- 
Uficatà a fost spirala din Aeon în 1950, Ae voor 
bulonsele galactice, prima identificată a fost nebuloasa Crab 

in constelația Taurul, în locul în care astronomii ehinegi 
înregistraseră In 1054 o supernovă. Multe dintre obiectele ga- 
luctice sint nebuloase gazoase, cum ar fi nebuloasa din Orion, 
M 42 (pl. IIT) snu nebulonsa Omega. Radioradintia provenind 
de la aceste nebuloase gazoase își are originea In norii de hidro- 
Wen ionizat care compun nebuloasele și care emit at!t In do- 
meniul termic, cit și liniile hidrogenului în domeniul vizibil, 


Alte radiosurse nu emit de loc 1 i i 
ecd qe eh emi oc in domeniul termic, cum ar fi 


Hárpile alüturate “fig, 2,7.1) reprezintă distribuţia pe cer a 
radiosurselor: a) emislera boreală, b) emisfera australă, Di- 
mensiunile petelor negre corespund aproximativ eu intensi- 
tatea surselor, Liniile punctate delimitează Calea Laptelui, 
Cifra 1— indieh sursa din constelația Casiopelu, 2— sursa 
din constelația Lebăda, 3— sursa din constelația Taurul. 

Badiosursele cele mai puțin intense cunoscute pină In pre- 
zent rodiazh de mii de ori mai puţin decit sursa din Casiopein. 

Originea radiației poate fi dedusă din studiul spectrelor, 
observind o sursă în diferite (recvente, intrucit pentru sursele 
de radiație termică densitatea de flux nu variază cu frec 
venta, 


Se cunosc plnà în prezent citeva zeci de surse galactice de 
radiație termică, identificate cu obiecte optice vizibile în 
lumina liniei Ha a hidrogenului, în general, nebulonse ga- 
zoase gulactice, Asemenea nebulozitàti sint foarte rüspindite 
în spațiul interstelar, sub formă de nori de hidrogen În stare 
neutră, În nivelul minim de energie, care emit doar linia de 
21 em. Acești nori de hidrogen sint atit de numerosi, incit nu 
pot fi observați separat. Apropierea de o stea foarte [ierbinte, 
care radiază în ultraviolet, produce ionizarea și dilatarea 
masei de hidrogen ajuns la o temperatură de ordinul zecilor 
de mii de grade. Acesta emite radiaţii radio de origine ter- 
mică și unele radiații de lungimi de undă mai mici in dome- 
niul optic. 

Au font determinate dimensiunile pentru un mare numür 
de asemenea nebulozităţi, dintre care marile nobulonse Orion, 
Omega și Roseta au diumetre de ordinul a 50 ps, In medie, 
diametrele evaluate pentru norii de hidrogen sint în jurul a 
10 ps, conținutul fiind de circa 10 atomi de hidrogen pe. cen- 
timetru cub. După o serie de observaţii efectuate cu parabo- 
loide, în Olanda, Statele Unite, Uniunea Sovietică şi Ger- 
mania, pentru diametre, s-a trecut la determinări de mai mare 
precizie cu radiointerferometrul de la Nancay. S-a putut ast- 
fel determina mărimea și forma celor mai intense radiosurse 
$i chiar distribuţia regiunilor emițătoare în interiorul unora 
dintre acestea; s-a constatat astfel o concentrare centrală, 
care uneori este. dublă. 

Pentru sursa Casiopeia A, de form aproape circulară, s-a 
evaluat un diametru de aproape 4', pe cind sursa alungită 
din Lebáda atinge o lungime de 210* și o lărgime de 35". In 
coea oe privește radiosursa din Centaur, aceasta are un nucleu 
strălucitor eu diametrul de 6, inconjurat de o zonă n cărei 
strălucire desereşte, dar de la care parvin radioradiatii per- 
ceptibile încă de la distante de 1? de centru, dedueindu-se 

astfel că suprafața ocupată de această sursă este de 16 ori mai 
mare decit suprafața Soarelui. S-a putut de asemenea deter- 
mina densitatea de electroni, măsurind densitatea de flux, și 
s-au evaluat valori mijlocii de ordinul a 10—50 electroni pe 
centimetru cub, care însă în regiunile centrale ajung pină 
la ordinul miilor de electroni pe centimetru cub. 
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ixistenţa asociaţiilor de stele cu caracteristici comune pi 
probabil a darea a fost pusă in evidenţă de Ambar- 
tumian încă din 1950. În general, stelele de tip O si B din 
asociaţii se află în apropiere de nebulozităţi, ceea ce ar —- 
conduce la concluzii cosmogonice importante referitoare 
y Nun ing i A din apropierea stelei Y Tauri identifi- 
cată cu un binecunoscut obiect, nebuloasa Crab, a fost cata- 
logată de către Messier la locul 1 (NGC ue v datorită aspec- 
tului și evoluției sale cu totul deosebite. iba a re 
ritia acestei nebuloase pe cer este de dată relativ recentă, w i 
cronici întocmite de către astrologii chinezi și japonezi rela 
tează apariția unei atelo noi, vizibilă în plină zi, mai strülu- 
citoare chiar decit Venus, în ziua de 4 iulie 1054 (zinn Chi- 
ch'ou, luna cincea, unul erai rip aaant oen i dergei ien 
sfera cereascá de vechile cronici eorespun I 
eun acum de nebuloasa Crab, aflatà la 5 000 de ani-lu- 
mină de Pámint. Din fotografii ale nebuloasei luate la inter- 
vale de timp de citeva zeci de ani, reiese că această v 
loasă este în expansiune, eu o viteză aproximativă de 
me * pd 
gc consideră astfel că nebuloasa Crab reprezintă rămâșița 
unei catastrofe cosmice ce a avut loc acum 5 100 de ani, ex- 
plozia unei supernove, situate la o depărtare apreciată la circa 
k: > * 
EN interior nebulousei, s-au pus în evidenţă două părți 
care se întrepătrund: o masă compactă amorfă și o rețea - 
filamente în continuă expansiune. Cele două componente ale 
nebuloasei radiază pe lungimi de undă diferite, și pot fi foto- 
iate distinct folosind filtre diferite, cu in pl. XVII și 
XVIII. Spectrele observate sint caracterizate prin prezența 
unei emisii continue deosebit de intense peste care se supra- 
pun liniile corespunzătoare materiei interstelure, dedub nte 
pentru că provin de la două grupuri de filamente emițătoare 
în expansiune, situate respectiv în fața $i în spatele maset 
propriu-zise a nebuloasei. Componenta continuă a spectrului 
a fost explicată mult timp en provenind din masa gazoasă 
ridicată la temperaturi foarte inalte de sute de mii de grade, 
plnà în 1953 cînd Sklovski a propus explicația radiaţiei pro- 
duse de mişcarea electronilor cu energii foarte mari in cim- 
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puri magnetice, radiația sincrotronā. Cimpul magnetice al 
nebuloasei Crab a fost evaluat de câtre Oort la 40% gauss, 

Recent, au fost detectate mai multe radiosurse a căror ra- 
diaţie nu este de origine termică, în locurile în care nu apărut 
supernove cu sute de ani în urmă. Astfel, supernova obser- 
vată de către Kepler în 1604 corespunde cu o nebuloasă fila- 
mentară fotografiata în 1951 la Mount Wilson de către Baade, 
nebuloasă care emite puternice radioradiatii. La Mount Pa- 
lomar, Baade și Minkovski au putut recent fotografia uncle 
filamente identificate cu o puternică radiosursá, corespunzind 
unei supernove observate în 1572 de către T ycho Brahe. 

n ceea ce privește cea mai puternică radiosursă cunoscută, 
Casiopeia A, care a fost, identificatà la Mount Palomar tn 
1951 de câtre Minkovski si Baade, corespunde unui filament 
do nebuloasă fragmentat, uproape tea dpi cu un diametru 
de 4', a cărui depărtare a fost evaluută ln 3 400 ps. și pentru 
care s-a pus In evidenţă o viteză de expansiune de 7 440 km/s 
dedusă din marile deplusări ale liniilor spectrale caracteris 
tice materiei inorena sec Nebulonsa fiind situată intro. re- 
giune aglomerată din Galaxie, norii de gaz, relativ densi 
(1 000 electroni/em?), aflaţi în expansiune rapidă, ating tem- 
peraturi inalte, de 20 00€ , datorită cioenirii cu mediul incon- 
jurător. Sklovski a sugerat primul că radiația de energie iyi 
are originea în efectul sinerotron. 

Datorită marii depürtàri la care se aflà nebuloasa şi dato- 
rită extinetiei luminii de către materia interstelară densă din 
regiunea respectivă a Galaxiei, supernova asociată nu a consti» 
tuit un fenomen spectaculos care să fi reținut atenția, dar se 
crede a fi fost observată prin 1700. 

O altă nebuloasă filumentară, aproape circulară, în Lebăda 
(pl. IV), a fost asociat cu o &ursà a cârei omisio nu este. de 
origine termică, şi probabil poate fi asociată cu o supernovă, 
S-a apreciat distanţa la 770 ps, diametrul liniar ln 40 ps, diu» 
metrul unghiular la 3°, iar viteza de expansiune la 90 km/s, 

Se mai cunoxe încă o serie de radiosurse asociate probabil 
eu supernove, a clror explozie a avut însă probabil loe mult 
inaintea celorlalte, întrucît densitatea de flux este mult mai 
scăzută, 


Wadiosursele galactice care contin hidrogen in stare neutră 
pot fi observate pe 21 cm lungime de undă. Din deplasările spre 
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i iul liniilor sau putut 
roșu măsurate În »peetru și din profilul 
deduce mai multe date asupra mișcărilor acestor surse, 
distribuţiei materiei În interior, cât şi asupra depărtărilor 
de Pámint. 


5.8. RADIOSURHSKE ENTHAGALAGTICGE 


În 1950 s-a recepționat prima radioemisie extragalnctich, 
provenind de la sistemul M 31 din Andromeda, de câtre Brown 
şi Hazard la Jodrell Bank, pe 1,9 m lungime de undă, În anii 
urmhtori, wau mai fâcut observaţii și pe 1,27 m, 73 em și 
75 em, 3,7 m. În fig. 5.8.1, se prezintă pe o hartă a acestei 
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šiderů ch rez tate le radioobsers stulor ar [1 mai proc 18 

In dei irs di 15 un numar il « radio urse cure m pot ob 
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XVII. NEBULOASA CHAN POTOGRAVIATĂ ÎS DOMENIUL SPECTHR 41 


6 300 A a 759 4 
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FOTUOGRAPFIATA ÎN POMENIL SPECTRAL 


XIX. COMPONENTELE SURSEI CENTRALE CESNTAUM 4 5EPRAFPUSE 
PESTE NGC pins XX. RON L DE GALAXII DIN COMA 5E FECIOARA 


XXI. ROLUL DE GALAXII DIN COROANA BORKALA 
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17 Galanii în univers 


D&m mai jos deserierea cîtorva dintre radiogalaxiile mai 
deosebite. 

lebăda A, deşi este cea mai puternică radiogulaxie, nu a 
putut mult timp să fie identificată cu un obiect optic; abia 
în 1954, Baade și Minkovski au reușit la Mount Palomar xå 
Incă identificarea cu un obiect de magnitudine aparentă 17.9, 
situat într-un cîmp deosebit de bogat în stele si galaxii slabe, 

n fotografii apar două condensări, care au fost initial inter- 

tate en două galaxii în cioenire, dur această explicație a 
ost eu timpul abandonată chiar de către promotorii săi — 
printre care şi Sklovski — iar recent Ambartumian a sugerat 
că ar fi vorba de două galaxii cu origine comună relativ re- 
centă, în curs de separare. 

Acest sistem a fost primul pentru care s-a constatat că este 
dublu, de către Jennison, Das Gupta și Rowson, Depürtarea 
imensă, de 220 Mps, la care se află acest sistem, face ca dia- 
metrele unghiulare să fie doar de ordinul a 25" pentru cele 
două condensări, separate prin 106”. Emisia, provenind de 
la zona comună celor două componente, este mai intensă pe 
lungimi de undă mai mari. 

S-a apreciat că sistemul este de dată recentă, cel mult citeva 
zeci de milioane de ani, și totuși in acest interval scurt de 
timp a fost radiată o cantitate enormă de energie, evaluată 
la cel puţin 10% jouli. Radioeinisin este robabil de origine 
sincrotronh, iar imensa radiație de energie s-a atribuit unei 
catastrofe cosmice, legată probabil de originea galaxiilor, 
catastrofă care ar putea fi atribuită san exploziei aproape 
simultane a unui mare număr de supernove, sau unor reacţii 
termonneleare deosebit de puternice. 

Un alt sistem dublu, interpretat de către Baade si Min- 
kovski ca două galaxii în ciocnire, este Perseu A (N 1275). 
Una dintre galaxii este văzută din muchie, detașindu-ne 
unul dintre brațele spirale. Ipoteza ciocnirii este întărită de 
o dilerență de aproximativ 3000 kms Între vitezele vu- 
diale deduse din observaţii spectrale, însă, pe de altă 
parte, zona radioemitAtoare ar trebui să fie mult mai vastă 

decit 10”, faţă de diametrul optic de 2,4”, dacă ar fi vorba 
de un fenomen de ciocnire. 

Astfel, eu încetul, ipotezele asupra originii catastrofale 
a radiației prin ciocnire igi deplasează ponderea în alte do- 


menii, spre alte ipoteze moderne care nu fost menționate In 
paragrafe le nte. LH i S 
Ciocnirea P alaxiilor este posibilà, fie sub — g — 
tangen(iale sau ciocniri oblice, fie ca o ciocnire „din aţă « 
viteze posibil de ordinul miilor de km/s. O — M —— 
nu reprezintă Însă o catastrofă cosmică, Intrucit posi : RA 
ciocnirii stelelor între ele este extrem. de ete şi imei 
nul spare doar ea o intrepâtrundere n sisteme - Wigan 
propriu-zisă (şi partial elastică) putind avea loc doar sara 
masele (extrem de rareliate) de gaz interstelar, Hp ma 
se va ridica o dată cu formarea € D A iona 
oarte i i cu trecerea unei unde , ^ 
' ee vor be dna cu o viteză mai mare de 1 ea "i 
o asemenea undă poate traversa o galaxie in mai mult A 
milioane de ani. Diferitele zone suevosiv În contact su tet i 
turbatii care conduc la creșterea eimpului migri x 
ds astfel condiţii pentru accelerarea electronilor p A 
la energii de ordinul razelor cosmice, urmind emisia de un 
radio. | : A 
iogalaxie dublă, foarte Intinsă, este Centaur- A 
Ret dk 10°, identificată cu, obiectul egi A 
5128, care are un diametru de numai 20', I lunga XI i s 
şează componentele radiosursei centrale, incercuite, ina - 
cu obiectul optic, banda întunecată reprezentind prob ^ 
discul central al unei MA sarate “meu > reteta 
i cosmic obscur. Din hărțile , i 
de catre Lit pi Wade gi de către Bolton şi Clark reiese 
Osurset. i 
ERO a tare e aflà a fost evaluată la 4 Mps si sa 
apreciat cù sursa se întinde pe o suprafatà — uad 
trul de 1 Mps, deci componentele centrale se află doar 
gs moale je de origine sinerotronă, iar eimpul mag- 
netic tinde către o orientare uniformă po tot intinsul sursei, 
Foarte asemnàütoore este radiogaluxia Fornaz A, identi- 
ficată cu galaxia NGC 1316; ca sură dublá, a fost descope- 
rità de câtre Wade. Radioradiația sistemului este atribuită 
ui sinerotron. 
pei 53 prr de galaxiile duble menţionate, și în afará de nu- 
mărul foarte mare de galaxii duble observate care nu au lost 
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menționate, mai există obiecte foarte deosebite ca structură, 
cum este galaxia NGC 4486 (M 87), care a fost identificată de 
către Baade și Minkovski cu o radiosură deosebit de puter- 
nică, Fecioara A. Și din punct de vedere optic, acest. obiect 
este intens (magnitudine 10), fiind unul dintre cele mai strā- 
lueitoare din roiul de galaxii observate în constelatiile Párul 
Berenicei și Fecioara. 

Ocultaron de către Lună în 1962 n unei radiosurse foarte 
intense 3 C-273 a contribuit la punerea în evidență a unei 
categorii de agtri extrem de deosebiti: evasistelele, extraordi- 
nar de strülucitoare, ale căror mase au fost evaluate a fi de 
ordinul sutelor de milioane de mase solare. Radiosursa 3 C-273 
fusese identificată cu un obiect optic care apare cu o stea de 
magnitudine aparent 13, înconjurată de o nebulozitate. Ob- 
servatiile «pectrale au pus însă în evidență un spectru extrem 
de ciudat din cure s-a putut deduce, prin deplasarea spre roșu, 
o viteză radială de 50 000 km/s, iar distanţa a fost evaluată 
la aproximativ 2 miliarde ani-lumină. Astfel, obiectul a fost 
considerat ca un sistem galactic, eventual chiar un sistem 
de galaxii, strălucirea — pentru o distanță atit de mare — 
corespunzind la sute de galaxii. 

Dar, în 1963, se constată că luminozitatea obiectului 3 C-273 
variază periodie — deci că este vorba despre un astru unic, 
uriaș. Existența unor aștri imengi, eu mase de ordinul a 100 
de milioane de sori, a fost alirmată în februarie 1963 de către 
Hoyle şi Fowler, care uu verificat apoi această ipoteză prin 
calcul. Acești agtri enormi se presupun a fi nori cosmici în 
care se dezvoltă energii gravitaționale fantastice, cărora le 
corespund reacţii termonucleare deosebit de puternice. Aceste 
energii enorme due la o catastrofă de genul implozie prin 
colaps gravitațional, 

Pulsaţiile evasistelelor sint vizibile pe lungimile de undă 
foarte mici ale radiațiilor X, faţă de care însă atmosfera 
este opacă, și care pot fi recepționate doar de la altitudini 
mai mari de 30 km. 

Numărul de cvasistele observate este extrem de redus — fie 
că fenomenul se produce extrem de rar, fie că reprezintă 
vestigiul unei perioade dispărute din evoluția universului. 


5.9. RHADIORADIATIA ROIURILOR DE GALAXII 


i oare pătrundem este din ce In ce mai fasci- 
Bos nina pa iritul UM Fascinante sint și rezultatele 
— aproape miraculoase — uluitor de numeroase și de pre- 
cise ce se obțin prin aplicarea radietehnicii asupra unor 
obiecte cerești care nu se pot zri mici cu cele mai puternice 
instrumente optice, dar fascinantă este gi perspectiva ce se 
deschide larg imaginaţiei şi puterii de pătrundere à imi 
omenești, Din ce ne dephrtàm mai mult de Pâmint, orizon N 
se deschide din ce În ce mai larg, gindirea capătă puterea de 
a sesiza lumi din ce in ce mai vaste. Într-adevăr, fiecare six 
tem galactic — insulă în univers — poate fi —— PM 
întreagă lume. Si iată că această întreagă lume tp s 
redevine insulă pentru a se grupa cu alte insule nea 
un arhipelag in univers: un roi de galaxii, constitui s 
nouă lume gi mai vastă, ei mai complexă decit cote 
această lume exte ln rindul său o nouă insulă care se » 
cu alte insule: roiurile de galaxii manilestă o tendinţă de n 
ele, i A 
i» Erie ds galarii au fost observate in radioastronomie ps 
lungimi de undă metrice, și s-a constatat că rapire en 
de 35%, din radiosurse corespunde cu roiuri de galaxii! - 
puri ce cuprind sute de galaxii se pot întinde pe distante de 
milioane de ani-lumină. În spaţiul cuprins între roiuri, ga- 
ii foarte rare. $ 
pd hor roiuri de galaxii au fost studiate în amănunt. 
Astfel, la Jodrell Bank, Large, Mathewson și Haslan au putut 
trasa radioharta raiului de galaxii din constelația Părul Bere- 
niesi. În pl. XX, pe fotografia. obţinută la Mount Palomar, 
se pot observa un mare numür de galaxii, pres&rate sien 
stelele cimpului, Harta înfățigată în fig. 5.9.1 — e 
receptiei pe 73 em lungime de undă și pune în evidenţă citeva 
radiosurse, în interiorul roiului de galaxii, limitat de linia 
th. , j 
Pe în Anglin, s-au recepționat — provenind de la roiul 
de galaxii din Perseu — radioeminii pe 0,75 m și 1,9 m de 
către Patricia Leslie și Elsmore. ] 
Observatiile optice au relevat o mare concentrare de galaxii 


In acest roi. Astfel, pe o suprafată de 3 grade pătrate (de 12 
201 


1 


24* 
^20" 


13^j0" moo" 12°50"  r.o" 
Fig. 5.9, 1 iratis , 1950,0 


ori mai mare decit discul aparent al Soarelui) sau nu 
peste 500 de galaxii, a căror magnitudine dpa eu 
mijlociu 16. În această zonă este conținută radiosursa Perseu 
(NGC 1275), cit și alte două surse, dintre care una — care 
se intinde pe 40' — este la fel de intensă, iar cealaltă — mult 
mai mică — endiază de trei ori mai puțin intens, 
Problema de a separa fluxul provenind de În aceste radio» 
yd Tov de DUM provenind de la întregul roi a putut 
0 rin observatii iu si 
i padio ctre par ud efoctunte în Anglia simultan cu 
În sfirgit, tendinţa roiurilor de à se asocia în i 
roiuri de palazii, sesizată prin observaţii optice, reg Ps 
revela și pe cale radio. Astfel, grupul local, care contine Ga- 
laxia nonstră împreună cu alte 15 galaxii, se asociază cu nu- 
ang alte grupuri de galaxii — printre care si cele din 
irul Berenicei $i din Fecioara — într-un uriaş sistem de 
-— de galaxii: superpalazia, a) cărui centru ar fi situat 
a 2 Mps depărtare de Pâmint. Rolul de galaxii din Fecioara 
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pare a fi situat în apropierea centrului acestui uriaș sistem, 
ul cărui diametru poate atinge 20 Mps. S-a apreciat că forma 
supergalaxiei este nsemănătoare cu a Galaxiei, fiind un sis 
tem turtit, pentru care se presupune și o eventuală mi 
de rotaţie. Datorită formei turtite a supergalaxiei, distri- 
butia galaxiilor celor mai strălucitoare și mai apropiate co- 
respunde unei figii late de 10° In lungul unui verc mare (ana- 
log Chii Laptelui) pe care sint aparent distribuite majoritatea 
stelelor din Galaxie, aproape perpendicular pe ecuatorul ga- 
lactic, celelelate galaxii fiind distribuite Intr-o zonă lată de 
aproape 60^ în completarea fișiei menţionate, 

Din 1953au început a se recepționa radioradiatii provenind 
din regiunea ocupată de fisia de concentrare maximă. 

Deşi aceste observaţii ar putea fi favorizate de faptul că 
planul supergalactic este foarte înclinat faţă de planul galac- 
tic gi deci emisia figiei menţionate ar fi mai puțin bruiată de 
câtre emisia galactică. totuși interpretarea rezultatelor a 
dus la multe contraziceri pînă în prezent. Astfel, atit Han- 
bury Brown $i Hazard de ls Manchester, cit și Kraus şi Ko 
din Ohio afirmà că radioundele metrice pe cure le-au resep- 
fonat din această regiune ar corespunde emisiei su la- 
xiei, pe cind Baldwin şi Shakeshaft de lu Cambridge și Hill 
în Australia nu au asociat înregistrările de radiounde enres- 


punzáioare, cu supergalaxia. 


Concepții relativiste despre univers 


5.1. VEDERE GENERALĂ 


6.1. Este imposibil să expunem aici întinsa și dificila teorie 
a relativităţii. Ne vom mărgini numai să amintim cîteva ele- 
mentare considerații privitoare la unele relații stubilite în 
cadrul acestei teorii gi să prezentăm citeva analogii prin care 
vom căuta să lâmurim înțelesul noțiunii de univers. în con- 
cepțin relativistă. 

În ecuaţiile relativităţii, timpul se puene în strinsă legü- 
tură cu spaţiul, iar spre a da o idee de felul cum apare această 
legătură, vom spun» mai întîi cîteva cuvinte despre relativi- 
tatea restrinsă. În acest scop ne vom servi de fenomenul abe- 
rației luminii, deoarece, cum se știe, unul dintre postulatele 
teoriei relativităţii restrinse este valoarea constantă a vite- 
zei luminii în vid, După părerea noastră, fenomenul abera» 
pei luminii aduce cele mai simple, cele mai intuitive și mai 
convingătoare justificări teoriei relativităţii. 


6.2. FENOMENUL ABERATIEI ÎN TEORIA CLASICĂ 


Considerăm (fig. 6.2.1.) un observator O mobil pe dreapta 
OX, avind o mişcare rectilinie si uniformă, cu viteza wu. În 
momentul cînd trece prin O, observatorul primește lumina 


ce vine de la steaua a, cu viteza c, în timpul t = 20 Para 
[d 


alte consideraţii, vom presupune steaua ø fixă. 
Cum trebuie să-și orienteze observatorul luneta spre a 
observa steaua? 


E 


cind lumina a plecat din stea, 


Cu t secunde mai înainte, 00" — tu de O. Plecat 


bservatorul se găsea în O’, la distanța | 
din Q', observatorul străbate, proportional cu timpul, zo 
mul 0'0. Plecat din a, un element de undă luminoasă stră- 


bate drumul o0, proport 
intermediar, drumul strübüt 
cu cel străbătut de elementul de undă; 


ional cu timpul. La orice moment 
ut de observator este proportional 
aceste doud drumuri 


rad 
Fig. 6.2.1 NM 


păstrează raportul constant zu = < , Urmează că triunghiul 


u 

0,05; micgorindu-se, rhmine asemenea cu triunghiul 0'Oac, 
iar dreapta 0,0, rămîne, necontenit, paralelă cu O'o. Așadar, 
observatorul trebuie să-și orienteze luneta după această 
dreaptă paralelă cu 0'e. 

ram în O, observatorul vede steaua in direcyia lunetei 
(în direcția aparentă Og’), direct opusă vectorului em —M, 
rezultat din compunerea vitezei € a luminii cu vectorul — 8, 
egal și direct opus vitezei sale. Acest vector este, evident, 
viteza relativă a luminii (aţă de observatorul mobil. Figura 


255 


arată că obținem același rezultat compunind viteza ü a obser- 
vatorului (eu semnul ei) eu vectorul -7, egal şi direct opus 
vitezei luminii, 

Să numim 0 unghiul făcut de direcția aparentă Oc' a stelei 
eu direcția OX a mişeârii observatorului. Unghiul dO făcut 
de directis adevărată Oa a stelei cu direcţia ei aparentă se 
numește unghiul de aberaţie şi, cum arată figura, are va- 


loarea 
u 
nu = o 9, 


căci u fiind mie faţă de c, putem serie sin dO ex dô. 
Cind direcția aparentă a stelei este perpendiculară pe di- 


recția mișcării, 0 — (WP gi dO ia valoarea , numitü 


Fiecare migeare a Pümintului (rotația diurnă, revoluția 
în jurul Soarelui, translatio solară spre apex etc.) produce 
cîte un fenomen de aberaţie caracterizat printr-o anume va- 
loare à constantei de aberaţie k, 

Dacă migearea observatorului este rectilinie yi uniformă, 
poziția aparentă a stelei rămîne neschimbată faţă de cea ade- 
vărată. Dacă mişcarea observatorului are vreo accelerație, 

oziția aparentă a stelei se schimbă faţă de cen adevărată, 

e exemplu, mişcarea de revoluție a Pămîntului În jurul 
Soarelui produce o migcare anuală pe elipsa de aberaţie, à po- 
ziției aparente în jurul celei adevărate, axa mare n acestei 
elipse fiind 2k. 

Lāsind la o parte aberatia diurnà, foarte mică, să ne fixăm 
atenția asupra aberatici anuale $i a celei seculare, datorate 
translatiei solare. Cale două efecte se insumenzh, iar con- 
stanta are altă valoare, 

Spre a (ine seama de cele două fenomene, avem de scăzut 
viteza c a luminii din viteza u a Pámintului in mișoareu sa 
de revoluție In jurul Soarelui și din viteza U a mișeării Sos- 
relui către apexul său, În cursul unui an, vectorul viteză u 
a! Pămîntului în jurul Soarelui se rotește de 360^, aga incit, 
la două epovi ale anului, ia direcții perpendiculare pe direcţia 
aparentă a stelei și avem 0 = 90°, dO — k. Ordinea în care 
compunem cele trei viteze —e, u, U liind indiferentă, să ob- 


in directi i i ine cu 
la stelele din direcția apezului lumina v 
regios gs U, pe cînd de la cole din direcția eh 
a antiapezului, lumina vine cu viteza c— U. După teoria e cd 
sich, la cele douh epoci ule anului avem pentru constanta a 


rației valorile: 
k E sau k, uA dn » 4- 
Ay U € e 
u uU d 
h= sau kt! 
şi 


Adoptind valorile: 
e = 300 000 km/s, u = 30 kmjs, U = 20 km/s găsim 
30x 20 a" 
kg — kh 72x 206265 — 0*,002. 
[ s dar 
izi iilor este de ordinul 0*,01. Ne este, agadar, 
mposibil e gaben efectiv această diferență: — 
aberstiei luminii nu ne poate spune dacă viteza se a 
observatorului sau a stelelor; ne aflim în faţa — — " 
^ SR datorită lipsei de precizie a observaţia pu 
f "La (2 8) am văzut că și Mecen Doppler vn conduce 
i i i tivitáti apro e. : 
a E. dis die nm ge că U este stea unei mișcări a 


noastre fa Soarelui). 


4.3. RELATIVITATEA RESTRINSĂ 


Loren i i ivitAti ificatia. unui 
tz a conferit acestei relativităţi semn i 
principiu ikang nu numai aproximativ, enunțind urmă 


ro" MO, n ofii în migeare rectilinie și uniformă, ne este 


: hs loc =p 
imposibil să aflăm, prin observatit, dacă stăm pe loc sou 
mişeäm . 

w7 


„Pentru justilicarea acestui principi márgini 

Vim cazul cel mai simplu, t pen. i Rai 

, a originea timpului, o stea a emite o undă lumi 

ge er hs propagă in toate direcţiile cu arena perta s 
o, istanța * = gw de stea, considerăm un Primarie 

€ despre cate admitem, deocam- 

dată, că stă pe loc, Din unda 

luminoasă el primeşte, la mo- 


e pendiculară pe «c. Pentru fixa- 
Wig. 63:4 rea ideilor, presupunem că acest. 
observator este mobil şi dis- 


pină la stea, Cum trebuie să orien 
teze i 
spre a vedea unda luminoasă, adi eec rMonul dis O tabu 


astfel abscisa tubului rămîn 

| : : 

cd numai astfel tubul dà drum. gradu jr di 
EY mede din « in O. Pentru observatorul O fateris 

petrec ca și cum ar sta pe loc în O, OS fiind ceea ce am vafis 


direcția aparentă a stelei, 6 — FOX = 99. do — A 
= k = a k fiind constanta aberatiei. 


Cum eval 
"junge in 0t El Periti € momentul c' la care unda 


E 


Uo ah — a s» cu — ut umo gau mor, 
atribuind luminii, pe parcursul relativ SO, viteza relativă c', 


dată de: 
id E vi ha cy — E. 


Cum evalueazA observatorul O momentul la care. primeşte 
unda? El nu poate face deosebirea între starea sa de mişcare 
şi cea de repaus, Pentru el drumul SO este absolut, el nu 
poate pâsi nioi e' s e, nici 7' s t; el sorie ca gi eum ar sta 
pe loc Ọ = et, pe cînd observatorul c a scris cr, 

Lorentz înlătură acest paradox, admiţind că orice obser- 
vator fie mobil, fie imobil, atribuie unităţii sale de timp, 
„secundei“ sale, valoarea 1, dar o valoare sp 1 secundei 
oricărui alt observator care se pâseşte in mişcare relativă, 
față de el. 

În aceste condiţii, observatorul œ, considerindu-se În re- 
paus, socotește că cele ¢ secunde numărate de O au de fapt 
valoarea =" = în, așa incit deduce: 


= cu secțiunea sanos i — S e T, 


de unde: 
1 


M iro 2 

Observatorul œ socotegte că ceasornicul observatorului O 
merge mai încet decît al său, La rindul său, observatorul O 
socotește că censornicul observatorului œ merge mai Încet. 
Spre a ne convinge, nu avem decit să considerăm In fig. 6.3.1 
O ca imobil, € ca avînd viteza —u şi, in locul diagonalei aO, 
să considerăm diagonala Sw. 

Propoziția este reciprocă pentru ambii observatori. 

Cum evaluează cei doi observatori lungimea «0? 

Cu secunda sa, O scrie: w0 = ut = x, 

Cu secunda sa, œ scrin: w0 = uq’ = E, 

Deducem: 

E = ui = zs, deci Loc, chei s 1. 


Acest rezulta! este însă inadmisibil În teoria relativității, 
deoarece inegalitatea € — x ar da posibilitatea de a se deo- 
sahi starea de mişcare de oea de repaus. Noua teorie pune 
condiţia 


numărul x = numărul £ 


şi admite că, pentru orice observator, materia unei Tumi 
În mașeure relativă faţă de el, are o contracție longitudinală 
în direcţia mişcării, După această ipoteză fiecare observator 
atribuie „metrului” său valoarea 1, dar o valoare / 4 1 me- 
trului din orice lume mobilă față de el, Aga fiind, pentru t 
cei x metri màsurati de observatorul O au valoarea i și serie: 


f = zls, de unde bs = 1, 


fiinde& numărul s = numărul Ë gi è = 


i -v 
ie 
tayi sau 4-A, 

Pentru observatorul œ, gi metrul gi toată materia din lumea 
O se contractă în asair | l, în sensul mișcării, Aceeagi con- 
cluzie trage şi observatorul O despre lumea din w, 

Oricit ar părea de curioase ipotezele propuse de Lorentz 
în ceea ce priveşte măsurarea timpului și a lungimilor, aceste 
ipoteze sint astăzi unanim adoptate ca singura soluție posi- 
bilă pentru înlăturarea dificultăţilor ridicate -- eum am are 
tat mai sus — de fenomenul aberatiei luminii, de cel al vitezelor 
radinle și de alte fenomene. În felul acesta a luat fiinţă tn- 
trenga teorie a relativităţii, care a adus soluţii valabile multor 
probleme dintre cele mai grele $i, chiar mai mult, a prevăzut 
teoretic alte fenomene. care au fost verificate ulterior de èx» 
perientá. 


6.4. TRANSFORMAREA LORENTZ 


Considerăm două sisteme de axe rectangulare, 
orientate In acelaşi sens gi avind axele Ox, c £ în coincidență 
Aceste sisteme gu, unul feti de celălalt, o mişcare de viteză 
constantă u in lungul axelor comune Oz, c £ $i constituie 


7» 


ES 


: à " din 
i ferintà ale unor lumi deosebite. Fiecare 
rr de ee par aber spatii eee tyr — hw 
i atribuie celeilalte lumi unități de. mäsu » 
rhy "le Vtde Taal adopta pentru originen e ra 
momentul la care au coincis originile w, O ale axelor lor. 
Considerăm punctul P care, la 


momentul f, In pos 0, M MA t 1 b : 
le x, y, 2, iar la momentul T, y 
nu acei prd: coordonatele EM e Pr 


Dupá cele spuse mai sus, contrac- 
va L— [T ZI se execută numai 
în direcţia mișcării, așa Incft avem i 
oz zz a m 
y Cum n infi observatorul O u 
punetul P In axele w, E, », X? El serie: 
g4 ut c EL n y 


i tig. 9,41 
chci atribuie lui O unitatea de Fig- 0,4 


nāsu pl. 
To m ioa w raportează punctul P la axele 
0,z, y, 8$ seriind : 
£— uz = oa, H 
deoarece gi el atribuie lui O unitatea de måsurā | - J1— Ps. 
Elimintnd £ din ultimele două relații, găsim: 
z Fut — wl aP, 

de unde: 5 B 

el = (1—1) — + = T , 


și, amintind cù am notat k = “yi am gäsit (6. 3) 8 lm P, 


deducem: 


n 


Dacă din aceleași relaţii se elimină x, deducem: 


:— 5g 


ye 
Ubţinem astfel grupul de transformare al lui Lorentz: 
; iL = 
ab . Un =s t= P. + 
yr— a pr 
(6.4.1) 
u 
£ E h 
"VS Foata. v; mt, £m 2 
iix futi. "VP 


6.5. RELATIVITATEA TIMPULUI 


În lumea Ø, considerăm două evenimente care se ue 
la momentele h, ta, în punctele (25, yy, 35), (fes Yas 20), nga- 
dar, la intervalul de timp ty — ti- 

În lumea e, aceste evenimente se produc la intervalul de timp: 
—*- WA Laza. 

e Am ba bulă e 

Cind trecem de la lumea O la lumea w, valoarea interva- 
lului de timp 7, — t; depinde nu numai de intervalul de 
timp 4, — tı, dar şi de diferența de abscise z}, — x4. Două 
evenimente concomitente în lumea O (t, — h = 0) nu sint, 
in general, concomitente în lumea w. Aceste evenimente sint 
concomitente şi în lumea w, numai dacă avem și ry — a, = 
= U, ndich numai dach în lumea O, aceste evenimente se pro- 
duc în aeelagi plan z; = xz, = #, perpendicular pe direcția 
mişcării, 

Pe de altă parte, două evenimente din lumea O, petrecute 
In acelaşi plan z, = z = z la momente diferite, adică la 
un interval de timp f, — t, .— 0, sint socotite de lumea O ca 
petrecute la intervalul de timp: 


u-i 
— 


Hegăsim $i aici concluzia de mai sus (6. 3), anume: fiecare 
lume socotește că censornicele altei lumi, mobilă față de ea, 
merg mai Încet, 

ial, pentru u = c, avem k == 1, deci, 7, — 4, = co. 
De aici, paradoxul după care: 

Fiinte plecate de pe Pámint cu viteza u = c a luminii sint 
socotite de cele rămase pe Pămint ca uvind veșnic acsengi 
virstă ; pentru püminteni aceste ființe nu ar mai îmbătrini, 


6.4. COMPUNEREA RELATIVISTĂ A VITEZELOR 


Notám: 
Ul Je 1 d4- RET 3 279-44 409 Pia 
A a? ^de si is^" Zis dz 
i iude dud Uo $5, 
si observăm că = 5 T, deci É ted 
În aceste condiții, grupul Lorentz dà: 
tX LE : 
C IRIURE" fatt» $e $5 E a » MULA 
di Vi POI "TEC 64 23 
e E 
(6.6.1) 
(== 
d e m M A 1— 4*5 
a7 gm bu STE y as i "ra 
ed à 


Am rodat această teorie a relativității restrinse ca un exem- 
lu de folul cum timpul capătă strînse legături cu spațiul, 
uind oarecum chiar un caracter spatial. 


$.7. EFECTUL DOPPLER-FIZEAU 


În lumea O, la abscisa z, considerăm o sursă luminoasă 
în mişcarea relativă față de noi, în lungul razei vizuale. La 
momentul t, observatorul O primește o undă luminoasă de 


fază il — 2], T fiind, în lumea O, perioada undei emise 
e 
de acea sursă. Observatorul w primeşte o undă luminoasă cu 
faza = (+ 5 =), de perioadă +. După principiul relativităţii, 
Li Ly 
avem: ^ 
3n 7 —— a. 2: — z LI 
" | Y e | T t e ) 


Transformarea Lorentz dă: 


1 t et Lair "T E), iri iiri 
"Xl d T W^ OER 4277 
h-3 
sau 
1 E 1 g t3 
CICI În CU rar i 
de unde: 
67) mi 9 Ty 


4.8. COMPARAȚIE ÎNTRE TEORIA CLASICĂ A ABERATIEI 
LUMINII ȘI TEORIA RELATIVISTĂ 


Fig. 6.9.1 a fost fücutà în cazul particular, cnd unghiu 
0 fácut de direcţia aparentă a astrului cu direcţia vitezei ob- 
servntorului este de 90°. 

Refacem aceastà Figurü în cazul general, 0 æ 90, și anume: 
fig. 6.8.1, a după teoria clasică, fig. 6.8.1, b după teoría rela- 
tivititu. 

În teoria clasică compunem viteza u a observatorului cu 
vectorul € al vitezei luminii, purtat In sens opus propagării, 
spre direcția adevărată a astrului, și obținem direcția apa- 


rentă, În direcţia opusă vitezei relative a luminii. În acest 
caz unghiul de aberaţie este dat de: 


sin d0 = ~ sin 0 — k sin 0. 


În concepţia relativi- 
stă, in lumen noastră 
viteza luminii are valoa- 
rea c, nu c' și este orientată 
după direcția apurentă. 
Aşadar, în uceuntă teorie, |... 
avem de purtat veeto- 
rul —c mu în direcția 
adevărată n ustrului, ci 
în cea aparentă. Spre n a) 
obține direcția adevărată 
compunem aces vector 


Fig. 5.8.1 


cu vectorul it; egal și direct opus vitezei observatorului. 
Unghiul de aberaţie are valoarea 80, dată de: 


sin 80 = = sin (0 + 88) = ksin (0 + 80). 


Neglijimd (d0)* şi (80) care «int de ordinul A", găsim 
80 = k (sin 0 + eos 080) = ksin ð + k cos Ok sin O 


80 = ksint +i sin 20 = d +5 k? sin 20. 
Rezultă că unghiul de aberaţie 38, dat de teoria relutivi- 
taţii, diferà de cel calculat în ipoteza clasică prin valoarea 
+ k* sin 20, care este neglijabilā, afară de cazul galaxiilor 
depărtate. 


Prin urmare, In ulară de cazul galaxiilor depărtate, ne pu- 
tem servi de teoria clasică a fenomenului aberatiei. 


Li Li 75 


ANALOGII EXPLICATIVE 


Cum am mai spus, aici prezentăm citeva analogii care per- 
mit înfăţişarea elementară a înțelesului noțiunii de univers 
În concepția relativistă. 


6.9. EXEMPLUL UNEI LUMI PLANE 


Considerăm o lume cu două dimensiuni, conținută intr-un 
plan P, Toate ființele și toate corpurile din aconstă lume sînt 
turtite, foarte subțiri, nu se întind, nu se pot mişca, nu pot 
vedea decit în două dimensiuni: lungimea și lărgimea pla- 
nului P, Nu pot ieşi din plan, nu-și pot îndrepta privirile decit 
în plan, nu-și pot da seama nici măcar de grosimea lor, nu 
pot percepe și nu-și pot reprezenta dimensiunea a treia a apa» 
ţiului nostru, întocmai cum noi nu putem percepe și nu ne 
putem reprezenta în spaţiu o a patra dimensiune, constituția 
nonstră fiziologică interzicindu-ne aceasta. 

Să presupunem că planul P are o mişcare de translație rec- 
tilinie, după o normală dusă la acest plan. Noi, fiinţe supe- 
rioare cu trei dimensiuni, percepem această migeare și o pu- 
tem studia, o putem măsura direct. De exemplu, vom con- 
stata că orice punct w, fix pe plan, descrie, în spaţiul cu trei 
dimensiuni, o dreaptă ce, perpendiculară planulei și, notind 
timpul nostru cu f, vom exprima legea mişcării planului 
printr-o relație: 

(6.9.1) oc = fit. 

Ființele plane însă, care trăiesc în planul P, nu pot avea 
nici o cunoştinţă despre această mişcare, [indeă ele. nu per- 
cep dimensiunea n treia în lungul dreptei ow. Ele îşi repre- 
zintă planul P, adică lumea lor, ca fiind fix, și pentru ele 
nu există nimio in afara acestui plan. 

Noi, fiinţe cu trei dimensiuni, să înfăţișăm în spaţiul nos- 
tru cu trei dimensiuni diferite linii și corpuri, precum £L, 
N, D, C. Pentru noi, planul P taie aceste linii și corpuri în 
punetele |, n, d și după secțiunea c. 


Planul P, migcindu-se cum am spus, noi percepem 
aceste puncte și secțiuni două miseri: una în lungul Raiiloe 
aie on în lungul corpului C, iur alta în planul P. 
nntele turtite din plan, neputind percepe mișcarea 
nului P, nu percep decit ma fam px à doua. Pentru ele w la 
un punct fix, în timp ce 4, d vor fi mobile şi noi știm de ce: 
ecd Pe N este normală planului, pe cînd celelalte 
inii nu, Secţiunea o a ului C va fi, tru fii 
tite, un corp mobil și deformabil. crina e v 
„Ansamblul sectiunilor de felul acesta, eu mi le $i va- 
riațiile lor, constituie intreaga lume adina «usa ființelor 
presupuse plane, iar planul P constituie spațiul euclidian al 
ştiinţei lor newtoniene, studiat cu geometria plană euclidiană, 
Ms da i spaţiu numele de spațiul newtonian al fiin- 

Cit despre spațiul nostru cu trei dimensiuni, fiinţele plane 
nu-l percep, dar, dezvoltind știința lor, vor ajunge Într-o zi 
să-l conceapă, fără a-l putea intui; mai precis, vor ajunge 
într-o zi să admită ca posibilă existența altor fiinţe, fizio- 
logic superioare lor, care să 
perceapă trei dimensiuni c 
în spaţiu. După procedeele 
teoriei relativităţii, ființele 
plane vor numi acel spaţiu 
„universul lor. 

La orice moment, lumea 
fenomenală a fiinţelor plane 
este secțiunea făcută In uni- 
versul lor prin planul P, 
adică prin spațiul lor, Acen- 
stă secțiune variază de la 
un moment la altul ca gi 
lumea lor, pe cînd universul Fig. 6.9.1 
lor rămîne etern, invariabil 
şi el ne dă nouă, ființe cu trei dimensiuni, o privire integru lă 
şi instantanee asupra lumii P cu Întreaga ei istorie, trecută, 
prezentă și viitoare, cu toata detaliile ei. 

În lumea plană P, orice fenomen este determinat prin două 
coordonate spatiale care fixează locul din plan unde se petrece 


m 


i printr-un parametru temporal 7, care fixează, in 
t „rpm ar piece la care se produce acel 
i apr sie RUP eee itp ea punct 

iversul fiinţelor even ; 
fix SI QUA. diri Vues trei coordonate spaţiale, Cind 
planul P trece prin acel punct, în lumea fenomenală P se 
produce evenimentul considerat, za 
Liniile L, D, N vor fi numite linii de univers, intelegind, 
binelnteles, universul ființelor plane. 


6,10, MĂSURA TIMPULUI ÎN LUMEA PLANĂ 


Am văzut eh ființele turtite observă diverse puncte mobile 
de exemplu I, d, Studiind mişcarea acestor puncte mobile, 
ființele plane vor parveni să-și instituie um timp, aga cum 
am făcut și noi, şi vor măsura timpul lor prin spaţiile strā- 
bătute de diferite mobile. - ^ 

Ce semnificație are timpul acestor fiinţe In universul lor? 

Spre a răspunde, să analizăm cu judecata noastră, deci 
aceea aperținind unor fiinţe cu trei dimensiuni. Noi vedem 
imediat că: 

1° orice punct } de pe o linie de univers oarecare, eum este 
curba L, are în lumea P o mișcare oarecare ; 

2° orice punet w de pe o dreaptă de univers, normală pla- 
nului P, rămîne fix în lumea plană; 

Y orice p d de pe o dreaptă de univers, oblică faţă 


de planul P, are, în lumea P, o mişcare rectilinie, n cărei 
lege o exprimim prin relația: 
(6.10.1) s = va iga, 
în care 
s= od 


te distanța de la poziția actuală d a punctului, la poziția «o, 
e dute a se planul P la momentul inițial de la 
care am Început a măsura timpul nostru !, anume de la mo- 
mentul cind planul P a trecut prin O. 


y8 


ow este perpendiculara coborită pe plan din punetul o In 
care s-a aflat punctul d la momentul initial. 
Salle eta facut de dreapta de univers D cu normala 


p . 

Dacă infütisüm şi alte drepte de univers, D,. D, ..., D, 
în lumea P vor corespunde acestor drepte alte puncte mobile, 
des. da. Găsim pentru aceste puncte: 


(6.10.2) s= oc tg a, s, = o, c, tB Zas aee Ey = ap Oy ta, 


Să convenim a lua același moment iniţial pentru mişcările 
tuturor punctelor d, dy, dy, ..., da. Aceasta înseamnă că, 
dreptele de univers D, D,, Ds, ..., D,, luăm ca punete 
origine 0, Og, Op, ..., 0,, intersecțiile acestor drepte eu pla- 
nul P în poziția sa la momentul cînd a trecut prin o. În aceste 
condiții, toate lungimile ot, Optim O55, sess 0,6, sint egale 
eu distanța de ln poziția iniţială a planului P la poziţia Ini 
actuali, așa inoit putem serie: 


(6.10.3) a = ttg a, "n m Tig, i dn r> 7g. 


Noi, ca fiinţe tridimensionale, vedem imedint cù « piile 
5.51, A, descrise În toate aceste mişcări rectilinit, sint 
proporționale cu distanța + de la poziția initiala la poziția 
actuală a planului P. 

Fiinţele plane însă nu înțeleg lucrul acesta, nu percep rolul 
jucat de parametrul v. Studiind însă mişcările tuturor . 
telor mobile din lumea lor, fiinţele plane ar putea să desco- 
pere totuşi categoria punctelor d, d,, de, ..., d, , puncte despre 
care noi zicem că se găsesc pe drepte de univers, puncte care 
au proprietatea de a descrie spații rectilinii s, LIE C 
proporționale cu parametrul unic c. 

Pentru fiinţele plane, 7 exte un parametru a cărui valoare 
nu o pot supune la nici o misură directă, deoarece ele nu per- 
cep dimensiunea o troin, încît acest parametru nu poate avea 
caracterul spaţial asemănător cu acela pe care îl are pentru noi. 

În aceste condiții, [iintele plane vor măsura parametrul 
* prin spaţiile parcurse de unul anume dintre punctele d, d, 

^. dus lar toate celelalte mișcări le vor studia cu ajutorul 
parametrului 7 astfel măsurat. Ele vor reprezenta intreg rit- 
mul lumii lor în funcţie de acest parametru unic căruia, evi- 


dent, în imposibilitatea de a-l măsura direct, îi vor atribui, 
prin convenție, proprietatea de a creşte uniform și necontenit 
în același sens. 

Anticipind, este bine să atragem atenția asupra faptului 
că singură neschimbarea sensului în care — parametrul + 
corespunde la ceva real: mişcarea planului P necontenit în 
ncelnpi sens, fără a se întoarce Înapoi, așa cum am presupus 
de la început (6. 9). 

Se vede că parametrul = este coea ce ființele plane vor numi 
„timp“, adică timpul lor. 

Cit despre cantitățile tg a, tg 24, tg aa, -> tg a, fiinţele 
plane nu le vor înfățișa ca pe niște tangente trigonometrice, 
ci le vor privi ca pe nişte cantități 9, Da, Ua, .-., Ya constante 
pentru fiecare din punctele d, d,, ..., d, și numai pentru puno- 
tele de sceastá categorie și le vor numi „viteze“. Vor ajunge 
astfel la formula clasică a migchrii rectilinii și uniforme: 


(6.10.4) — 


6.14. MISCAREA DIURNĂ APARENTĂ A CERULUI LUMII 
PLANE P 


Socotim elocventă și analogia următoare: 
Înfâţișăm un corp de univers C constituit dintr-un cilindru 
circular, en axa normală pe planul P (fig. 6.11.1), gi presu- 
è punem că cilindrul are per 
manent o mişcare de rotaţie 
cA MI de acelaşi sens in jurul axei 
proprii. Planul P taie acest 
cilindru după un cere C; ncest 
eere se va roti necontenit în 
acelaşi sens în jurul centrului 
shu. Acest cere este Pâmintul 
ființelor plane, care trăiesc pe 
e] cum trăim noi pe Pámintul 
nostru. Planul P va constitui 
Fig 6.1.1 lumea siderală a fiinţelor plane, 


stelele fiind punctele fixe, ca w, j, tg, ~ fixe In sensul 
că aparțin unor drepte de univers N, SN ... perpendiculare 
pe planul P (6.9). 

Pâmintul fiinţelor plane invirtindu-se în jurul centrului 
său, stelele w, cop, €, ... voravea o mișcare aparentă diurnă. 
Să cercetăm mai de aproape această migcare. 

În felul cum înfățișăm aici luerurile, vedem că şi noi şi 
ființele plane ghsim aceeași valoare 0, cînd mhsurăm unghiul 


~ 
baw făcut de direcția „geocontrioñ" n „stelei cu o rază ab 
a ,Pümintului" lumii plane. 

Să presupunem acum că noi, studiind variația unghiului 6, 
am ajuns să-l exprimăm în funcţie de timpul nostru t prin: 


(6.11.1) 8 = M0, 


k fiind o constantă, iar f(r) functia (6.9.1). 
Care va fi pentru noi viteza unghiulară a rotației? Evident, 
derivata variabilei 0, în raport cu timpul nostru, adică: 


do 
(6.11.2) ap). 


Care va fi, pentru fiinţele plane, viteza unghiulară de ro- 
tație ? Evident, derivata variabilei 0 In raport cu timpul lor 
7, căci ele nu cunosc, nu pot percepe funcția f(1). Si, deoarece 
t = ou 7 f(t), ființele plane vor serie: 


(6.11.3) 9 = kc $ = 

şi vor gāsi o rotajie de viteză constantă k. Cu alte euvinte, o 
mişcare diurnă aparentă fn totul asemănătoare celei com- 
statate de noi, în lumea noastră 


6.12. CARACTERUL FICTIV AL SCURGERII UNIFORME 
A TIMPULUI 


Am spus (6.10) că fiinţele plane sint conduse a conferi, în 
onal, parametrului t, adică timpului lor, o cres- 
tere uniformă. 
Este această uniformitate reală sau fictivă? 


Să analizăm ru judecata noastră. în "pepe cu trej dimen- 
siuni. Să căutăm legea mişcării punctului d pe planul P ton 
funețio de timpul nostru. Am obținut (6.10.1): 


a m tga 
şi substituind (6.9.1) găsim: 
a fit) 1g a. 


Aceasta este pentru noi legea mişcării punctului d pe pla- 
nul P. Fiinţele plane găsesc însă că, după (6.10.3), 


a= ttg. 


Ele güsese deci o mişcare unilormă, oricare ar fi funcția 
fli). Pentru noi însă, această mişcare nu poale fi uniformá 
decti dacă f(t) este liniară! în raport eu t 

Tot aşa, liiuțele plane găsesc că rotația diurn n lor este 
uniformă, oricare ar [i funcţia f(t). Pentru noi, această rota- 
[ie nu poate fi uniformă decit dacă funeţia f(t) este liniară. 

În concluzie, putem spune că: E 

Timpul fiinţelor plane este o a treia dimensiune a univer- 
sului lor, dimensiune pe care ele nu o pol percepe. Caracterul 
uniformităţii timpului acestor fiinţe este o simplă ficpiune, care 
s-ar putea să nu corespundă la o uniformitate reală. 

Revenind la noi, putem spune prin analogie că s-ar putea 
ca gi timpul nostru t să fie o a patra dimensiune și să nu aibă 
o scurgere uniformă, adică uniformitatea ce i-o atribuim not 
s-ar putea să fie o pură ficţiune. 


6.13. NOŢIUNEA DE ACCELERAȚIE IN LUMA PLANĂ P 


O altă analogie ar fi următoarea! 

Ínfütiglm ca linie de univers o elice E cu pas constant, 
trasă pe un cilindru circular cu axa normală planului P, 
Intersecţia elicei cu planul P va fi un punet e mobil pe acel 
plan. Se vede imediat că, pe planul P, punctul e are o miş- 
care unilormă, oricare ar fi luncţia f(t), uniformă desigur in 
lumea plană și în raport cu timpul = al acestei lumi. 


! Polinom de gradul tatii. 


Mecanica newtoniană le va învăţa pe fiinţele plane că pune- 
tul e are o accelerație constantă, îndreptată necontenit spre 
centrul traiectoriei sale circulare. Pentru noi însă, uniformi- 
tatea mișcării si, prin urmare, constanta accelerației în miş- 
carea pe planul P nu are loc deett dacă fòt} este o funetie 1 
niará de f. 

Constatiun aci Încă o ficţiune. 

Să mai observăm că mişcarea circulară a punetului e con- 
stituie pentru fiinţele plane un ceasornic perfect pentru mă- 
surarea timpului lor 7, 


5.14. INTERVENTIA MATERIEI 


Să continuăm eu analogiile noastre. 

Să înlocuim planul P printr-o foaie dotată cu oarecare elns- 
ticitate și să presupunem că acolo unde această foaie este stri- 
bătută de o linie de univers, ea opune o oarecare rezistență 
la acțiunea de străpungere din partea liniei de univers , re- 
zistență care nre ca efect o ușoară incovoiere a foii elastice, 

Noi, ființe cu trei dimensiuni, vom vedea în foaia P nigte 
coconșe analoge cutelor de teren de pe fata. Pâmintului, Le 
vom numi cute și vom zice că ele relevă, în lumea P, prezenţa 
materiei, căci acolo unde fiinţele plane constată, în lumea lor, 
prezența unui punet material — intersecția foii cu o linie de 
univers — noi constatăm și existența unei atare cute, 

Fiinţele plane insă nu vor percepe această cută ca o defor- 
mare a spațiului lor newtonian, foaia P. Ele vor continua 
a considera aceastá fonic, lumea lor, ca fiind perfect plană, vor 
continua observațiile și mâsurârile lor pe cută, dar acosta 
observații le vor interpreta in geometria euclidiană plană, 
luînd cuta drept un plan, 

Am presupus că deformarea foii este foarte mică, aproape 
insensibilà, aga Inclt nu are efecte apreciabile asupra celor 
mai multe din fenomenele lumii P. Lucrurile se vor petrece, 
în general, ca și cum cutele foii nu ar exista. Știința newto- 
niană a ființelor plane nu va constata decit prezenţa punctelor 
materiale, intersecțiile [oii en liniile de univers, va studia 
proprietățile materiei ce constituie aceste puncte, dar va ignora 
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fenomenele rezultate din deformarea foii; va putea ignora 
aceste fenomene, fiindcă înseși cauzele lor, deformárile foii, 
sint neglijabile. Știința newtoniană va fi verificată de expe- 
rienţă, de mâsurări, în limita preciziei sale, precizie care nu 
pm releva deformürile, aşa cum teoria clasică a aberafiei 
uminii (8.1) este verificată de măsurările noastre, in limita 
preciziei pe care o pot da instrumentele de care dispunem. 

Cu timpul însă, ființele plane igi vor dezvolta știința, Își 
vor perfecționa instrumentele, vor face experiențe și măsurări 
tot mai precise, vor studia fenomene tot mai delicate. Într-o 
bună zi fiinţele acestea vor ajunge să constate unele deosebiri, 
unele contraziceri Între mâsurările făcute pe cută și teorin 
făcută pe plan, în spațiul newtonian, În ziua aceea știința 
newtontanh a ființelor plane va primi grave lovituri din partea 
experienței, lovituri analoge celor pe care le primește, de ottva 
timp, știința noastr newtonianá. 

Să dăm un singur exemplu, tot sub forma unei analogii. 


6.45. GREUTATEA LUMINII ÎN LUMEA PLANĂ P 


Presupunem că ființele plane au observat, în lumea lor, 
fenomene luminoase și au construit pentru explicarea lor o 
teorie, analogă eu a noastră. Ele au constatat că lumina se 
propagă în linie dreaptă, în spațiul lor newtoninn, adică ur- 
mind drumul cel mai scurt între două puncte — pentru sim- 
plitate lisăm aici la 6 parte prezenţa mediilor refractive; 
noțiunea de drum optic restabilește principiul drumului celui 
mai scurt, Fiintele plane au înțeles, ca și noi, utilitatea acestei 
constatări și au impuso ca principiu al științei lor. 

Să considerăm acum (fig. 6.15.1) un punct material m pe 
foaia P, adică intersecția foii cu o linie de univers. După cele 
ee am admis, acest punct material este coexistent cu o cută 
a foii P. Pentru simplitate, vom considera această cută chiar 
ca o calotă sferică. 

În lumea P se găsește în o o sursă luminoasă, de exemplu 
o stea, iar În O un observator care priveşte sursa a. Punctul 
material m ar fi, de exemplu, „Soarele“ observatorului. Știind 
că lumina urmează drumul eel mai scurt Între o și O pe foaia 


P și socotind acenstă fonia ca perfect plană, observatorul este 
convins că vede sursa a chiar in | dreptei Oc, în punctul 
a, unde o situează calculele sale prin care determină poziţia 
5 a sursei la momentul observaţiei. 

Observatorul greșește ; intà de ce: 

Ca să meargă din a în O , lumina caută pe foaia P drumul 
cel mai scurt. nu ar exista cuta, drumul acesta ar fi 
dreapta cO. Prezența cutei schimbă însă lucrurile: drumul 
real este construit din: 1° o dreaptă ca de la sursă pină la 
calotă; 2* un arc de cere mure al calotei — drumul eel mai scurt 
între cele două puncte a, b, pe calotă; 3 o altă dreaptă bO, 

Un calcul ușor de făcut arată că drumul acesta, spre a fi cel 
mai scurt, nu trece prin punetele a^, b' în care calota este strá- 
bătută de dreapta a0, ci prin alte două puncte, a, b. În aceste 


Fig. 645.1 


condiții, observatorul, așezat in O, vede lumina venind din 
direcția bO și atribuie sursei luminoase direcţia Oa, diferită 
de direcția adevărată Oc. 

Un atare fenomen, dată fiind mieimea deformării foii, va 
trece multă vreme neobservat de ființele plane. Cu timpul 
însă, ştiinţa lor newtonianá le va da poziția sursei a cu o pre- 
cizie destul de mare, iar instrumentele de observaţie vor atinge 


şi ele o lineţe corespunzătoare, aşa încît micul unghi Saa, 
nu va mai fi o cantitate neglijabilă. Teoria va indien poziţia 
c, observația va releva poziţia c}. Se va constata astfel o oon- 
trazicere intolerabilà între teorie şi observație. 

Cum vor cuta ființele plane să scape de acea contrazicere? 

Vor zice că punctul material m dezvoltă un cîmp gravita- 
tional care deviază și lumina din calea sa rectilinie, cum deviază 
orice corp greu ce trece In vecinătate. De aici ideea despre 
greutatea luminii, 


6.16. GURBURA UNUI SPAȚIU CREZUT PLAN 


Sa lăsăm acum lumea plană P și să înfăţișăm Pămintul 
nostru ca perfect sferie gi lipsit de dealuri şi văi. Să presu- 
unem că pe Pămint, In afară de oameni mai trăiesc și alte 
iinţe, turtite, intinse pe suprafața terestră, pe care se pot 
mișca și pot privi In lung si în lat, în două dimensiuni conţinute 
in suprafața sferei. Însă aceste fiinţe nu pot părăsi suprafața 
sferei terestre, nici chiar cu privirea; insegi razele luminoase 
din lumea lor sint arce de cercuri mari ale sferei terestre, Ele 
își trăiexe viaţa In lumea lor, care este suprafata terestră cu 
ouă dimensiuni. Oamenii își trăiesc viaţa în spaţiul lor eu 
trei dimensiuni, 

Şi oamenii și aceste ființe turtite au trăit la început În re- 
giuni mici de pe Pămînt. În aceste regiuni nu desenat pe sol 
triunghiuri şi eireumferinte, bineînţeles mici, Mânurind uns- 
ghiurile oricărui triunghi, su găsit că suma lor este 180° 
şi au verificat astfel o binecunoscută propoziţie a geometriei 
plane. Másurind lungimile L ale circumferințelor trasate pe 
sol, în acela regiuni mici, si razele r ale acestor circumferinye, 
au yüsit: 

(6.16.1) L= 22r 


şi au verificat altă propoziţie a geometriei plane, 

Şi oamenii si fiinţele turtate s-an întărit astfel In credinţa, 
impusă de aparente, că Pümintul este plan. 

Cu timpul Însă, $i unii $i alții au călătorit în regiuni din ce 
în ee mai întinse pe fata Pămintului, au tras pe acea faţă 
triunghiuri și cireumlerințe tot mai mari, piau perfecţionat 
instrumentele de observație și au ajuns la precizii din ce în 
ce maj mari în măsurători, Și unii $i alţii au constatat că, la 
triunghiurile mari, suma unghiurilor este mai mare decit 
180°, iur lu cireumferintele mari L < 2rr. 

Miruţi de aceste constatări, au făcut măsurători tot mai 
numeroase pe fata. Pămîntului $i au constatat că lungimile 
Lys bas sec Lae mhaurate pentru cireumferinte de raze Fy, Pas se 
^n Pas măsurate tot pe fata Pámintului, se pot exprima prin 
relatiile: 

b = ImU sin tt, L, = 3x U sin a een La = WU sin £, 


U fiind o cantitate constantă, aceeaşi pentru toate eireum- 
ferințele considerate, Au ajuns astfel să exprime lungimea 
oricărei cireumferinte terestre prin relația: 


(8.16.2) L = drU sin T. 


Formula aceasta, stabilità empiric, arată că variația canti- 

tapii L poste fi rexumath în tabelul următor: 
r: 0, crește, 7- U,crepte, 25 U, crepie, az U, eregte, 4 7 U,... 
L:0, , AnU, descregte, 0, crește, 2rU, deseregte, D... 
Măsurările făcute pe Pámint au verificat perfect variațiile 
înfățișate în acest tabel, 

În fata acestei paradoxale constatări, oamenii au nyeles 
imediat că Pământul nu este plan, cum crezuneră pinh atunci, 
ci sferic, aga eum arată fig. 6.16.1. Fi au înțeles că raza cercului 
mn nu este arcul r= An măsurat pe fata. Pámintului, ci 


dreapta 


an = U sin—, 
U 


U fiind raza sferei terestre. Oamenii au mai înțeles că lungimea 
circumferinței este cea dată de formula (6.16.2). 
Ei au înţeles de ce, plecind mai multi din A și mergind 
fiecare într-o direcție neschimbată, se in- 
tilnese totți în A” şi apoi merglnd mai de- E 
parte, iat in Alectia à se întorc PE 
în A, după ce au străbătut fiecare un 
drum de lungime 2rU, 
Oamenii au înţeles ușor lucrul acesta, 
fiindcă pereep dimensiunea a treia In spaţiu, 
Ce au făcut fiinţele turtite? Pontru ele 
dimensiunea a treia nu există, notiunea - 
de sferă a oamenilor nu are sens, Fie. Sea 
Și-au zis că geometria euclidiană plană 
este o admirabilă construcție a minții lor, dar nu le poate 
servi la studiul lumii lor. Au lăsat la o parte postulatul Ivi 
Euclid și au construit o altă geometrie, meeuelidiană, În 
această geometrie triunghiurile rectilinii au suma unghiurilor 


mai mare deelt 180^, cireumlerințele au lungimile date de 
(6.16.2), dreptele pornite din același punot so Intilnese 
în A” și apoi revin in A gi aşa mai departe. 

Să observăm însă că toate aceste concluzii sint, pentru 
fiinţele turtite, pure concepţii ale minţii lor, concepţii abstracte 
care nu găsesc un suport perceptibil, deoarece aceste ființe 
nu percep dimensiunea a treia. Prin rajionamentele lor ab- 
stracte ajung să conceapă relații matematice lipsite pentru ele 
de o bază perceptibilă — pe care le-ar scrie alte ființe, fizio- 
logic superioare lor, care percep spaţiul eu trei dimensiuni, 
Aceste fiinţe „superioare“ sintem noi, oamenii, 

Si noi, oamenii, și fiinţele turtite constatăm că triunghiu- 
rile şi eireumferintele mici, infinitezimale”, de pe suprafaţa 
terestră ne conformează geometriei euclidiene plane, Oamenii 
explică acest lucru prin faptul că în regiuni miei, suprafața 
sferei terestre poate fi, cu destulă aproximație, confundată 
cu planul tangent la sferă. 


6.17. HIPERCERC 


În relaţia (6.16.2) cantitatea U intră în expresia sin => 


întocmai cum întră raza unui cerc în funcţiile trigonometrice. 
Fiinţele turtite, constatind acest lucru, înțeleg că U trebuie 
să aibă vemnificaţia unei raze de curbură, purtată însă în 
afară de faţa Pămîntului, într-o a treia dimensiune pe care 
ele nu o percep, dar, prin raționamente abstracto, ajung să 
o conceapă, ujung să conceapă ca posibilă existenţa altor ființe, 
fiziologie superioare lor, care percep trei dimensiuni, 
r 


Cit despre raportul = „el are, evident, semnificația unui 


unghi x -— purtat în alară de suprafața Pámintului, in 


dimensiunea a treia. 
Ajunse aici, fiinţele turtite nu se vor opri, vor generaliza 
la ,hiperspatiul" lor cu trei dimensiuni formulele geometriei 


lor analitice, introducind © a tenia coordonată. Atunci vor 
zice: dacă în spaţiul cu două dimensiuni 


prer 


reprezint un cerc de rază r cu centrul in originea axelor, În 
»hiperspatiu" 

Ppt? =r 
reprezintă un Jhipercere" ; ele nu au cuvint pentru noțiunea 
de sferă a oamenilor. 


6.18. ELEMENTUL DE HIPERSPATIU 
AL FIINȚELOR TURTITE 


În geometria plană elementul de spațiu di este, în coor- 


donate polare, 
di? = de? + rdo. 


Cum vor găsi fiinţele turtite elementul de ,hipercerc"? 
Vor lua un punet A al lumii lor ca 

origine a unui sistem de coordonate po- Di 

lare r, 0, şi-ţi vor propune să calculeze 

elementul de tiu dl = ab (fig. 6.18.1). 

Apoi, emistindu-p că figurile infinitezi- 

male se conformează geometriei euclidi- 

ene (6.16), vor serie succesiv: Fig. 6.18.1 
ab' — dr ca element infinitezimal; 


ab" « U sin — dO ca element al unei cireumferinte a cărei 
U 


` raz U nu este inlinitezimală, 


di? — ab? = ab'* + ab”? ca element infinitezimal, aşadar, 
(6.18.1) db = d? + U’ sin? = do’, 

Dacă, Însă, aceste ființe introduce dimensiunea a treia, pun 
X = i atunci, U fiind constant, 
(6.18.2) dl = U*dy* + sin? x d0). 
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Fără a percepe dimensiunea a treia fiinţele turti 
m tila ret 

să calculeze elementul lor de hipercerc cu formula (6.152), 
ata e e cu formula cu care caleulăm noi. elemental de sferă 

Dacă ar voi să exprime elementul »hiperspatiului" lor 
euclidian cu trei dimensiuni — adică spațiul nostru euclidian 
— ar observa că iu spațiul cu trei dimensiuni, în afara sferei, 
U este susceptibil de a lua creșteri arbitrare dU. În dimen- 
siunea a treia pot da lui Ü o creștere dU perpendiculară pe 
lumea lor, prin urmare și pe elementul (6.18.2). Această creg- 
tere, compusă cu creșterea (6.18.2), va da: 


(16.83) aP = dU? + tar: + sinty 40), 


adică tocmai expresia pe care o dăm noi, fiinţe eu trei dimen- 
siuni, elementului spațiului eu trei dimensiuni. 


6.19, SUPRAFAȚA HIPERCERGULUI 


Cea mai mare circumferință terestră este 2xU. Cind r — 
mâsurat po sferă — variază de la O la zU, circumferința 
mătură intreaga sferü terestră; r continnind să crească, mátu- 
rateu se face in sens invers si aga mai departe, indefinit. 

Ființele turtite vor rezuma această constatare zicind că 
spațiul lor esto finit (circumferința nu poate trece peste limita 
2rU), dar nelimitat — se poate continua indefinit máturarea 
sau mergerea mereu 1n aceeași direotie, fără a se da peste vreo 
margine, 

Cum vor măsura ființele turtite inti iului 
fre ea mă ntinderea totală a spațiului 

Suprafața infinitezimalà a unei zone hipereireulare de 
làtime dr este: 


ani sin 7. dr = 2zU* sin 1 dX. 


Ca să máture hipercercul întreg, fiinţele turtite vor. integra 
de lo X = O la X = m pi vor obține: 


2%" sin dx dată, 


Vor obţine astfel, pentru suprafața hipercercului (întinderea 
totală a spațiului lor), intocmai expresia cu care caleulăm 
noi suprafața sferei, 


6.20, HIPERSPATHLE NOASTRE 


Analogiile precedente ne-au nrâtat cum ființele turtite 
terestre ajung lu concepția unui hiperspatiu al lor în care pot 
serie relații matematice identice cu cele care le seriem noi în 
spațiul nostru cu trei dimensiuni. Acelaşi lucru îl putem face 
şi noi, și anume: să seriem formule matematice pe care le-ar 
serie in spații cu mai mult de trei dimensiuni unele ființe 
superioare nou. 

De ee ne-am interziee această procedare! Prin osemenea 
formule, care nu se sprijină pe fenomene perceptibile nouă, 
putem interpreta, putem explica, putem prevedea chiar feno- 
mene noi pe care, altfel, nici nu le-am bânui. 


€.4. PARALAX. CERESTI ÎN SPAŢII NEEUCLIDIENE 


Sa observăm că întreaga teorie a paralaxelor cerești este 
făcută în spațiul științei newtoniene, nyadar în spaţiul tangent, 
Triunghiul pe care-l măsurăm este un triunghi euclidian, 
suma unghiurilor sale este de 180° și din această sumă deducem 
paralaxa, Cită vreme ne mărginim la mici regiuni din spaţiu, 
această Imprejurare nu are nici un inconvenient, erorile comise 
fiind neglijabile, Cind este vorba, însă, de distanțe mari, ca 
acelea ale galaxiilor care nu ne sînt vecine, tri iul din care 
deducem paroloxa nu mai este mic fată de raza de curbură U, 
suma d coins lui fiind mai mare decit 18. Pentru a pune 
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mai bine in evidență lucrurile acestea şi a putea raţiona 
figuri reprezentabile, să revenim la exemplul ființelor turtite 
de pe Pământ. 

Fie, în fig. 6.21.1, A centrul sferei, O un observator, T 
planul tangent in O, o stea pe sferă (lumea observatorului 
turtit este însăşi suprafaţa sferei). 

Observatorul vede steaua in 
direcția OX, tangentă la Qe, 
şi cuprinsă în planul tangent T. 
Cum măsoară el paralaxa) 

Se mută pe sferá din O in 0, 
și, erezindu-se in planul tangent 
T, aşază Ag acest plan distanța 
00, = 00, cuprinsă în planul 
A0U,, distanţă pe care în calcule 
o ia drept bază, Apoi măsoară 


US EE qeu e 
unghiurile 0,06 și 00,5. Să punem 
O 
000 = g şi, pentru simplitate, 


să presupunem că 0,00 = 90°. 
În rationamentele sale, obser- 


Fig. 6.21.1 vatorul turtit are &ox - 90 


$i așază unghiul a în GOI. Încheie astfel triunghiul 
plan 0,0 E din planul tangent gi atribuie stelei poziția eronată 
X, la distanța: 


A = 0X = 00; ga. 


Noi, în spaţiul nostru cu trei dimensiuni, vedem că obser- 
vatorul greşește. 

Steaua nu se allá în X pe planul tangent, ci în a pe steră, 

Cită vreme depărtarea Oc a stelei — măsurată pe sferă de 
observatorul turtit — și însăşi buza OO, sint mici, triunghiul 
sterie 0,00, liind mie, se confundă cu OOE de pe planul 
tangent: erorile sînt neglijabile. Dacă însă distanța Os este 
mare, triunghiul din planul tangent nu mai poate fi confundat 
cu cel de pe sferă, distanţele OE și Os nu mai sint aproape 
egale. Eroarea comisă de observator este de data aceasta 
mare; ea creşte o dată cu Oc și ajunge infinită pentru Oc = 
= 90”, căci atunci z = 90° si dreptele O, X și OE sint paralele. 
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În acest caz extrem, observatorul turtit adoptă pentru stea 
o depărtare infinită, pe cînd noi constatăm că distanța la 


care se aflá steaua este numai Z c. 


6.22, ANTISOARE 


Teoriilor universurilor relativiste finite, dar nelimitate li 
s-au adus diverse obiecţii, printre altele $1 aceea că razele 
luminoase pornite dintr-un corp ceresc În toate direcțiile 
trebuie să se întilnească la un loe în punctul diametral opus. 

n acest punet ele trebuie să formeze imaginea corpului res- 
pectiv, mai precis imaginea feței opuse celei pe care corpul 
ne-o arată. Într-adevăr, mergind mereu tot în aceeași direcție, 
în acel spațiu curb. razele luminoase se intore lndărăt In corp. 
Unele vor trece prin ochiul nostru şi ne vor da imaginea de 
care vorbim, În special trebuie să vedem un antisoare. Aşa 
ceva nu se vede însă pe cer, Teoria ar fi greșită. 

La această obiectie se răspunde uşor: valoarea constantă 
U a razei de curbură a spațiului este o valoare mijlocie, Am 
spus că materia condiționează universul în toate punctele 
sale. Teoria relativității arată că raza de curbură variază 
de la un punct la altul al spațiului, în funcție de repartiția 
maselor în univers. Ca atare, radiaţiile luminoase plecate 
din Soare $i trecînd prin unele regiuni în care există mase 
cu parametri diferiţi se comportă diferit, datorită faptului că 
sint deviate în drumul lor de cimpurile gravitaționale ale 
acestor mase, încît ele nu se mai pot stringe exact în punctul 
diametral opus. Din această cauză imaginea antisoarelui nu 
se poate forma. 


6.23. UNIVERSURI RELATIV ISTE 


Studiind lumea noastră fenomenalá, ca şi cum am fi turnat 
materia in spaţiul euclidian cu trei dimensiuni, am constatat 
la un moment dat apariția unor contradicții între teorie gi 
observaţie. Independența aberaţiei luminii de mediul (aer, 
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apă) ce se güsegte în luneta cu care observăm, pusă în evidență 
de experienţa lui Airy, experiența tuburilor lui Fizeau, expe- 
rienta. lui Michelson, precum și mișcarea periheliului lui 
Mercur sînt exemple de asemenea contradicții. În nceenși 
ordine de idei amintim cele menţionate despre fenomenul 
aberaţii luminii |6.2—3) $i despre vitezele radiale (2. 8). 

n fața acestor dificultăți am căntat să remaniem știința 
noastră, scotind-o din spaţiul euclidian, recurgind la geome- 
triile neeuchlidiene, construind un spaţiu cu mai mult de trei 
dimensiuni, Acest spaţiu depinde de însușirile materiei şi 
același lucru îl putem spune despre timp. Am construit astfel 
acele spatii finite, dar nelimitate, despre care cele relatate 
la (6.16—20 ne dau o idee aproximativă. 

Introducind asemenea spatii care depăşesc puterea noastră 
de percepere reuşim nu numai să explicăm multe fenomene, 
dar chiar să prevedem unele pe care observația singură nu ni 
le relevă. 

Cu formule matematice, scrise în asemenea spaţii, definim 
diverse modele relativiste de univers pe care căutăm a le 
adapta cit mai bine proprietăţilor materiei. De pildă, într-o 
asemenea teorie, pentru raza de curbură U a unui atare univers, 
ajungem la următoarea relaţie: 


un 102195 p — 17646, 


e fiind densitatea mijlocie à materiei ce se găsește în acel 
univers, 

După cum se vede, cunoașterea acestei densități g este 
esenţială. Determinarea ei reprezintă una dintre problemele 
cele mai grele ce se pun în faţa ştiinţei contemporane. Tabelul 
următor dă valorile razei de curbură U a spațiului considerat, 
corespunzătoare eitorva valori ale densităţii 2; aceste valori 
sint deduse din relaţia precedentă, 


o [In gioru?) U (in Mps} 
1079 spatin 
1020 Beas 
10-5529 e 

1078 1 490 

10-11 340 

10-24 105 


Hubble admitea pentru densitatea mijlocie: 
10729. p < 107?* giomi. 


Zwicky adoptă, în centrele roiurilor de galaxii, p = 
= 1073 gem”, iar în cimpurile roiurilor, p z 1075 giem”. 

După eum arată tabelul, dacă s-ar dovedi că densitatea 
mijlocie ar Îi mai mare de 10777 glem”, raza de curbură a uni» 
versului ar fi mai mică decit distanţele pe care ne socotim 
indreptátiti să le atribuim celor mai depărtate roiuri de galaxii 
observabile. Pe de altă parte, utilizînd functia de luminozi- 
tate adoptată de Holmberg pentru galaxiile de cimp, iar 
pentru constanta lui Hubble valoarea H — 75 km/s pe Mps 
determinată de Sandage (4.8), Oort deduce p = 3108 
gem”, ceea ce ridică alte dificultăți (6.10). 

Cum se vede, nu s-a spus încă ultimul cuvint în această 
dificilă problemă, 


Anexă 


În cele ce precedă am utilizat, de mai multe ori, unele 
elemente de statistică, Socotim util a da nici citeva sumare 
şi foarte elementare explicaţii în această privință, 


ctii de repartiție şi de frecvenţă. Considerăm șirul: 
(aa & T, Tyyeeeem (xs. « b 


al celor N valori, pe vare le in o cantitate x, aga cum le reali 
zează ustura, la întimplare, într-un mare număr de „probe“, 
Exemplu: diametrele merelor dintr-un pom. Purtüm “fig. 1) 


Fig. 1 


în abscish intervalul de existență (a, b) In care sint cuprinse 


valorile considerate și-l impártim într-un mare număr v de 


intervale egale, de mărime Az. Mijloacele acestor intervale 
au abscisele în punctele: 


da ++) d, 2, 4 d). 


Dintre cele N valori (a), 
un număr A,* «Int cuprinse în intervalul z^ j- T 4 


un număr A,' sint cuprinse în intervalul zi + E , 


Abseiselor zi! le corespund în ordonată punetele y! = S=, 


Se obțin o serie de puncte care, În cazul fenomenelor naturale, 
se așază, În general cu mici abateri, pe o curbă de repartiție 
y = f(x), aşa cum arată fig. 1. 

Această curbă permite să trecem de la şirul discontinuu de 
valori (x) la variabila z, care ar varia continuu în tot inter- 
valul (a, b,), Pentru aceasta este. suficient să înlocui inter- 
valul Az prin intervalul diferenţial dz, mărind indefinit nu- 
mărul v de intervale. Numerele An, se vor înlocui prin diferen- 


tialele dn. În intervalul |z +7) curba de repartiție devine: 
y= f(z) = b sau dn = fix)dx. 


De altfel, dz tinzind către zero, putem inlocui intervalul 
( E =) prin intervalul (x, x + dz). 

Considerăm un interval finit (z', x") inclus în intervalul 
de existență (a, b). Evident că, riguros vorbind, și În inter- 
valul (a, b) și în intervalul (z', z^) variabila continuă z ia un 


număr infinit de valori, Fárü alte argumentüri, se convine a 
reprezenta, în cazul variabilei continue, prin: 


nc a f'x)dz numărul de valori in intervalul (z', 2"), 
g’ 


=f fíx)d» numărul de valori în intervalul (a, b). 


Raportul: 
x" 
fizida 
a” E 
pis i 
diu fíxids 
Lj 
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este probablitatea valorilor cantității z în intervalul (3^, 2^), 
adică raportul dintre numărul valorilor x cuprinse în acel 
interval și numărul total N de valori cuprinse In întreg inter- 
valul de existenţă. Confundind noțiunea de frecvenţă cu cea 
de probabilitate, ceea ce, practic, este valabil, vom spune 
că p reprezintă frecvenţa sau proporţia valorilor cuprinse 
în intervalul (z', x"). 
Funcţia de frecvenţă este definită prin: 


e(s) =), 
unde f(x) reprezintă funcţia de repartiție. 
Se vede imediat că avem: 


p= » e(r)da, , gix)da z 1, 


valoarea 1 a probabilității (sau frecvenței) fiind un maxim 
f desemnind certitudinea, întrucit orice valoare am alege, 
a 


Trecind la variabila continuă, se defineste valoarea mijlocie 
a variabilei æ, în intervalul (a, b,), prin: 


(1) 2 == x f rf(xr)dr = f ro(r)dzr, 


deoarece In intervalul infinitezimal [= xt) avem dn = 
= [da valori z, egale între ele. 


„pentru simplitate, se poate spune că dn este numá- 
E po peria udică amâne) valorilor variabilei zx cuprinse 


în intervalul (2 £T) sau (x, z + dz). 


Generalizind, avem pentru valoarea mijlocie Fiz) a unei 
luneţii F(x) în intervalul (a, b), 


Q Fa =h, Fo Nads =È; Plate. 


ji, Curbele de vedi ale eere 

işarea secțiunii meridiane a unui c ^ 

carere lui M. Această curbă prezintă simetrie faţă 
de ordonata valorii mijlocii 7, care reprezintă ordonata 


pg net în afară de intervalul (a, b), nu existà valori 5 
care să le ia variabila z, putem presupune că, în afara — 
interval, există valori în număr extrem de mie, adică a m 
frecvente infinitezimale. În aceste condiţii ne putem ingå 


Vig. 2 


a x 


Li L4 Li la 
lungi curba-clopot de o parte și de alta, asimptotie 
N, aiee AE pină la -+ o0 și — o0. Sub această rezervă aa 
este pennis a reprezenta cur de repartiție prin exponen 
piala: " | : 
y= A’ Mor y sau p AV. Me -rP dz, A = ră 
Ae 9 P fiind luneţia de repartiție fir), 
Ae o7? fiind funcţia de frecventá ș(7). 
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Înlocuim astfel intervalul (a, b) prin intervalul | — oo, 
+00), așa încît avem: 


1 "Itm ae Mo 3 da = 


rn eM 6-2! dIh r — 7)], de unde: 
Ld 
E v 
4 = 
D y=, 


deoarece: 


Se deduce astfel: 


prin urmare, 
(1) g(a) — e etim" san f(a) = N eMe, 
ls bs 
relaţie pe care o adoptăm, de cele mai multe ori, ea teaducind 
legea întimplării. 
Unii autori soriu: 


1 œ- 
punind À = y; a introduce cantitatea a despre care vom 
LJ 


vorbi mai depurte (Anexă, 4). 

Dacă, pentru şirul de valori (a), făcînd operaţiile grafice 
din fig. 1, se güsegte o curbă-clopot perfect simetrică fatà de 
ordonata corespunzhtoare valorii mijlocii 7, afirmăm că varia- 
bila z urmează această lege de frecventă pe care o socotim ca 
a întimplării. 


Dilerenţa s = +, — 7 dintre o valoare 
in șirul (x) și valoarea mijlocie f se numeşte abaterea 
valorii considerate z,. Pentru șirul (a) valoarea mijlocie a 
abaterilor este, evident, mulă, chei: 


Ip În lu — aja fu — Nae ed 
= ta — m = a A Na | 


Abatere mijlocie este mijlocia aritmetică a valorilor absolute 
«la Terr ale abaterilor. Notind această cantitate cu 


b, avem: 
9 = Sia EXE - 2l. 
Diapersia sau abaterea pătratică se definește prin: 
TOES [i 
e= yas ei = ES» (s, — f)*. 
Trecind la variabila continuă, avem: 

Ne fini, la) Af. 1 otis, 
$-12—7|- FL -r|faà 9- Ns 
PUES -A e z) nads, = Ü (a — Polar. 

În cazul în care variabila z urmează legea (1), (Anexă, 3j, 


avem fără a mai trece prin funcţia de repartiție: 


voor eem, 
a E- Ape: 
9 = "AL — ger da = T NE Mt de = 
= je (he) etm dde), 
a 
1 (9 i 1 
$a) deis "ae 


eia A (et ds = M - i — 


i. wis an T 
S-a găsit astfel: 
(t s-a: 


a Tabia de prababilităţi, | ít proba- 
bilitatea sau frecvența unei iicet. ol sera A abso- 


lută decit z, adică freeven $ A ^ 
în intervale) (2 — e, $ cai fie valorilor caprine 


"AR (+ , 3-(* a. 
p = 7 e de = n. Ma)" dhe), 
Punind Ae — și wimplifielnd rajionamentele fără ulte 


consideraţii, putem sorie: 
1 


rok RED nhe] 


(1) -5k['-5*5-5 te] 


Pentru amănunte mai riguroase se v 
de pipa probabilitățile. Pe, etate POOR 
A se cunoaște parametrul A, relația precedentă dă posibi- 
mun wy calcula frecvenţa sau probabilitatea abaterilor din 
— ul( — e, + e) dat. Nu avem decit să punem t = he. 
mw, aceeași relație dă posibilitatea de a determina inter- 
valul ( —c, -+e) al abaterilor de frecvență dată p. Din ecuația 
precedentă se deduce valoarea t, corespunzătoare frecvenţei 


4 Li * LI 
p; "poi e, dat de e _ E, Un tabel, din care dăm numai un 
scurt extras, înlocuiește aceste calcule. 


FATRAS DIN TABLA DE PRODABILITÀTI 
xs p i= he 


04 0,1125 ; 
| j 14 
0,2 0,2227 1,463 bee 
0,3 0,3285 05 0,9661 
0, 0.4284 1,81 0,0900 
0,4769 0,5000 2.0 0,9953 
0,5 0,5205 2,227 0,9990 
0,6 0,6039 1,24 0,9999 
0, 0,6778 3.0 0.99998 
0,8 0742 3,123 0,99999 
0,5 0,7969 3,46 1.999999 
1,0 0,8427 3,263 0,9999999 
40 0,9999999985 
^ 


Cum se vede din acest tabel, probabilitatea sau frecventa 
0,5 corespunde valorii t = 0,5769, adică intervalului ($ — 7, 
2 +v), definit de: 

0.4769, 

à 


Num 


Aceasta Înseamnă cà, în intervalul (f — y, 2 -+ n), avem 
același număr de valori ca in intervalele exterioare (— oo, 
7 — n) (2 +n, keo). Jumătate din valori se güsesc în inter- 
valul (f — m, 7 ^ x), jumătate în afara acestui interval. 

5, se numeşte abaterea probabilă. 


Cele spuse arată că avem: 
1 A ftx 
——-— eve de, 
z ix) B 
Eliminind A între expresiile cantităților $,7,0, se găseşte; 


(i) 4 = '- = 0,798 a, 1, = 0,4709. Vă a = 0,67450. 


Go semnificţia parametrul h SA pede ră că valorile 
z, dim şirul (a) reprezintă inàlyumile elevilor unei clase. 
Abaterile q = z, — 2 sînt erorile cu care, față de înălțimea 
mijlocie Z, natura a realizat înălțimile individuale ale acelor 
elevi. Dacă toti elevii ar avea aceeași înălțime, aceasta ar fi, 
evident, 7; toate abaterile z, = z, —7 = 3 — £ ar fi nule; 
deci, și cantităţile 9, a, m ar fi nule. Aceste cantităţi fiind 
invers proporționale cu h, rezultă că A ar fi infinit. Prin urmare, 
natura ar [i realizat, cu precizie inlinită, un tip de elevi de 
inhlțimea T. Această observație ne îndreptățește a privi parn- 
metrul À ca un parametru de precizie ul șirului (x) de valori. 


urmează legra L9) (Anexă, 3). Considerăm cazul a două 
variabile, generalizarea pentru mni multe variabile fiind evi- 
dentá, Pentru prima variabilă x dispunem de m valori z,, 
pentru a doua variabilă de n valori yj. Considerăm funcția 
liniară 

u = ar + by, 


unde a, b sint constante. 


Care esta mijloeia acestei funcţii? 

Întimplarea alătură o valoare oarecare din cele m valori 
z, unei valori oarecare din cele n valori y,. Avem, așadar, 
In total mn valori posibile uw. Mijlocia acestor valori exte: 


sau! 


, Avom: 


mna = X Yr (es, + hyj — az — hp) = YÈ Da fatsa) + 


+ du, — pP = > M — zy - y, — gy + 


dispersie eu n, 


+ 2aha, — 2) (y — p) = » 2 [o*(z, — zr) 4 Vy -9*, 
= fa 
celt 


x È [i æ) y, — p) = Éin - DXi — 9) =0, 


fiecare din factori Hind nul. 
Sumlnd on gi pentru N, se găsește: 


-— 3 e 
(1) o? mata: +b? at, 


Gz, Gy fiind dispersiile particulare ale fiecăruia din siru- 
rile z,, Yj» 


i multor variabile, Spre a fixa ideile, considerăm 
cazul coneret al vitezelor moleculelor unui gax. Fie w, v, w 
componentele vitezei unei molecule. Admitem că aceste trei 
componente urmează legea (1) (Anexă, 3), parametrul A 


aceeași valoare pentru toate cele trei componente, 
yv ini maai adis, pentru funcţiile de frecvenţă ale celor trei 
componente : 
(1) su) -— meet ap [20] = du Ta, 


giu) = i enh ie- vit, 


După teorema probabilităților compuse, probabilitatea (sau 
frecvenţa) realizării evenimentului compus, viteza (u, v, W), 
este produsul celor trei probabilității precedente: 


(2) qiu, m, ao) m E ene |o ctm, 


Exprexia aceasta a fost adoptată în teoria. dinumică a ga- 
zelor si poartă numele de legea mazwelliană. 

Funcţia de repartiție este, evident, f = Xe. 

Făcindu-se analogia între stelele unui sistem stelar și molo- 
culele unui gaz, s-a aplicat și migcárii stelelor formula (2). 
S-a constatat însă că stelele au viteze orientate de preferință 
în anume direcții os beta eee prin urmare, ele nu urmează În 
tontă generalitatea legea Intimplàrii dată de (2). Spre a se 
tine seama de acest fenomen, în expresia (2) au fost introdugi, 
în locul parametrului unie k, parametrii A, k, l. S-au adoptat, 
eu alte cuvinte, ca funepii de frecvență: 


(1) yu) = rs oriu- Ge iu) = A otos, 
= -L or Piw-sP, 
(w) i e Lui 


(2) eiu, v, w) "emm mee 2 ln -sp. 


Dar pinà acum, În mod tacit ne-am ocupat numai de ceea 
ce se petrece într-un punet (az, y, 2) din spațiu şi numai la un 
moment dat t. Nimic nu ne îndreptățește însă a presupune că 
funcţia de frecvenţă, ca şi cea de repartiție ar [i independente 
de punctul în care le considerăm în spațiu și de timp. Sintem 
astfel conduşi a Infayiga functiile f gi 9 ca dependente şi de 
variabilele z, y, 2, t, binelnteles prin intermediul parametrilor 

h, k, d. Vom admite, aşadar, 

funcțiile fix, y, t, u, v, W, t pi 

PIT, y, 3, u, v, W, t). 

Pentru prescurtare, conve- 
nim ca, atunci eind vorbim de 
vitezu (u, *, v), să înţelegem o 
viteză ale cărei componente să 
fie cuprinse în intervalele (u, 
u + du), (v, v + dv), (w, wœ + 

v dw). Înfățişind un sistem 

de coordonate rectangulare w, 

v, w, notăm cu (u, v, w) orice 

u viteză cu originea În a gi extre- 
Fig. 3 mitatea în paralelipipedul ele- 
mentar dudydw din fig. 3. 

În aceste condiţii, considerind unitatea de volum din jurul 
punctului (z, y, 2), se înțelege că în această unitate de volum 
vor avea un număr: 


(3) dw-fí(r, y, s, u, v, wt) dudidu s Nols, ys, upio tdudedw 


(xyz) cm 


de stele de viteză (u, v, w). 


Densitatea stelară în punctul a(z, y, 2) este numărul de stele 
din unitatea de volum din jurul acelui punet a. 

Densitatea de masă este suma maselor stelelor cuprinse în 
aceeași unitate de volum din jurul punctului g, 

Extinzind și nici, cu la (Anexă, 3), de la —oo la oo 
intervalele de integrare, deducem pentru densitatea stelară 
la momentul £, in punctul als, y, 2): 


4) ja c We. y, 2, U, €, w, t) dudedu = 


=N WV 2 dudedu. 


Dacă, în locul unităţii de volum, considerăm, în jurul 
punctului c, paralelipipedul da dy dz, numărul de stele din 


acel paralelipiped este: 
AN = fiz, y, 2, u, e, w, f) dadydzdudede. 


qo Elipsoidul vitezelor, Să seriem ecuaţia (2) (Anexă, 9) 
sub forma: 


gir, y. 2, u, v, W, I) S 
(1) 
S (u— n)’ + Plo — n loe. 
Íntrueit nu concepem sisteme stelare care să se întindă 
la infinit şi să conțină stele cu viteze infinite, S trebuie să fic 
o formă elipsoidalà, nici paraboloidală, nici hiperboloidală. 
De aici, noţiunea de elipsoid al vitezelor, 


În (1), acest elipsoid este raportat În axele sale. Spre a 
Sch diner A în cea mai largă generalitate, Schwarzschild 


pune: 
S = alu — up? + be — n) H oie — mo) t 
+ 2f(e — ve) (10 — wo) + gie — wo) (u — m) + 
+ Ahn — up) (v — te) +9, 


coeficienții a, b, ...,o fiind ca și h, k, L funcţii de x, y, 5, t, 
nu şi de u, v, w. 


ioii ste Mişcările ste- 
lelor sistemului fiind guvernate de legea atracției universale 
și admiţind existența nea apa V, avem, pentru unitatea 
de masă, componentele lorţei gravitaționale: 


X du ÒV y = de aV deo öv 
A = e, -—- pg M ... 
dt ôs d y ^a [^ 


Se demonstrează In dinamica stelară că, în lungul traiectoriei 
unui grup de stele din jurul punctului (x, y, 3), funcţia de 
repartiție satisface condiția: 


o APR RE, APEL APO ASTRA y 
vt is +a ra 25 "tr TEN 0 


d 
? mu S us pei 10, 9V do de avi. 
dt "m at de 2s de. dy d în 
Aceste ecuații pot fi înlocuite prin: 
dt dr dy d: du dv de 
— mm — == - — m» — m — 
1 u e w av av av 
da dy s 
numite ecuațiile asociate sau subsidiare. 


După metoda de integrare a lui Lagrange, dacă we găsesc 
cele șase integrale prime ale acestui sistem, anume: 


Jlr, y, 08 nu, v, w) == 0, oux, Y, 3, B, v, w) - Agta 
JJ, (z, y, 2, u, v, w,) = ag 


01, «5, Ag fiind constante, soluția generală a ecuaţiei funda- 
mentale este : 


f= FII reg Ja), 


V; fiind potenţialul interior dezvoltat de atracțiile mutuale 
ale stelelor sistemului, V, potenţialul exterior dezvoltat de 
mase care eventual se güsese în afara sistemului, dar destul 
de mari și apropiate pentru ca acțiunile lor atractive să nu 
fie neglijabile. 

Notind cu: 


op „270 , c9 

tdi AA dd 

Laplacianul funcției P (x, y, 2), ecuația lui Poisson este 
V = —ÀAnk*e. 
Se demonstrează cà: 
AV, =0, AV, = — 4k'p, 

K* fiind constanta atracției universale, z densitatea materiei 
în punctul (z, y 3), adică suma maselor stelelor din unitatea 
de volum din jurul acestui punet. 


Dacă, așa cum se face de obicei, se presupune că toate stelele 
au aceeași masă M, atunci, v fiind densitatea stelară, avem: 


p= M, 
şi: 
V = — een res y, s, u, p, w, 0) dudidi = 
= — Án k’vM. 
Ecuația aceasta poartă numele de ecuația potențialului, 
d Sistema stationare sint cele pentru care funetia de repar- 
tipe este explicit: independentă de timp, adică satisface 


condiția: 


inare a orbitei u we dă numai 

usula sin i, a fiind semiaxa mare a orbitei binarei, unghiul 
acut de normala la planul orbitei cu raza vizuală. Pentru 
determinarea masei binarei avem nevoie de valoarea canti- 
tátii a*; i fiind necunoscut, îi 
utribuim valoarea corespunză- 
toare mijlociei) statistice sin*;, 
în ipoteza că normala la planul 
orbitei este orientată cu acecaşi 
frecvență În toate direcţiile 
deasupra planului tangent la 
sfera cerească, 

n fig. 4 considerăm, pe sfera 
cerească, steaua c și planul 
tangent la sfera cerească, de- 
linit de două axe rectangulare Fie- * 

Gy, 9, cuprins In acest plan, 
prelungirea razei vizuale oz completind un triedru de axe. 

Planul orbitei binare este, după ipoteza admisă, orientat 
la intimplare in spațiu, așadar normala sa p este gi ea 
orientată la intimplare. Definim această normală prin unghiul 
i pe care-l [ace cu raza vizuală și prin unghiul azimutal 9 = 

~ 
= gaq din figurà. 

În jurul stelei a, deasupra planului tangent zay, consi- 
derüm emisfera trigonometrică de rază 1. Normalu p la pla- 
nul orbitei este definită prin punctul p în care străbate emis- 
fera considerată, Normala fiind orientată la intimplare, 
urmează că punetul p are aceeași frecvență în toate pårțile 
emisferei; In arii egale ale emisferei avem numere egale de 
puncte p, agadar numere proporționale eu aria considerată. 

aria elementară cuprinsă între două paralele și două meri- 
diane vecine avem, prin urmare, un număr p de puncte propor- 
ional cu aria, adică: 


dn = Asini dodi = fdedi, 
ceea ce arată că functia de repartiție este: 


f= sin i. 


Numărul total A de puncte p (adică de orientări ale norma» 
lelor la planele ocbitelor) este deci: 


N ad i, Asinidgdi = 273. 
-* Jie 
Cu formula mijlociilor deducem: 


Ya? M. intidedi 2 ("5 enti diu 
sini "iw A sin* i dodi xz sinti di Jy 
Formula lui Wallis dă pentru m = 2¢, q fiind un număr 
întreg: 


1 135s mt 
"Ts 2 < m 2 
$i pentru m = 4: 
simi me d mii 
34 2 16 


QE) Mijlocii statistice ale mişcărilor peculiare, Considerăm 
un grup de stele ale căror viteze pope *Ü (p, q, r) urmează 
legea intimplárii (E, E,— E,—0). Ne propunem să arătăm 
că luind în considerare valorile absolute | p], |q'. |^ |, avem 


ce 
(1) P» -W-l!'-79 


După ipoteza admisă, viteza Ù poate lua, în jurul stelei 
a, un număr A foarte mare de direcții uniform repartizate, 
adică strübütind orice arie din sfera de - 
rază 1 cu centrul în atoa în mumâr pro- x 
porțional cu mârimea acelei arii. 

Sa considerăm, în planul figurii 5, un 
unghi elementar d0 cu virful în steaua 
s. Rotind planul figurii în jurul axei oX, 
unghiul elementar dO taie din sfera de 
rază 1 și centru a o zonă elementară 
2rsin0db, Numărul vitezelor care străbat 
sfera în interiorul acestei zone este: Fig, 5 


inte 9f N sindă0, 


576 03 fiind raportul dintre aria zonei si aria sferei intregi. 


Numărul vitezelor care străbat jumătatea de sferá al cărei 
pol este pe axa oX între c și X va fi: 


3 N( sina = ÎN. 
3 2 


Unghiul d0 fiind infinitezimal, toate vitezele cuprinse 
în zona elementară au aceeași proiecţie pe axa X,anume 
(Qeos0. Suma acestor proiecții este: 


$ NTD cost sind0. 


Suma proiecțiilor tuturor vitezelor ce străbat emisfera 
considerată va fi: 


$ Nof” cosĝsinĝd = tA NO, 
2 e ^ 
iar mijlocia aritmetică a acestor proiecții este: 
i. Au 1 24 
—N:—N--—q 
da 0 : : 4 


Pentru cealaltă jumătate de sferă vom avea același lucru 
pi proiecţiile considerate vor fi orientate In sens opus, anulind 
pe celelalte. De aceea, căutăm mijlocii ale valorilor absolute. 

Dar axa eX fiind arbitrară, o putem orienta rind în 
direcțiile componentelor p, q, r, adică după paralel, meridian 
$i raza vizuală, spre a obține p,3, F. Astfel, relațiile (1) sint 


demonstrate. 

1 Mijlocii statistice ale vitezelor peculiare transversale. 
Dacă am lua În considerare numai vitezele peculiare transe 
versale, adică numai componentele cinetice p, q $i rezultanta 


lor t = l/p* Fq şi am căuta iar mijlociile valorilor abso- 
lute, am înfățișa figura pe sfera cerească (planul tangent 
și mu am mai avea de rotit figura In jurul axei cX. Număru 
vitezelor din semicercul cu polul pe aX ar fi proportional 


cu 2 ta dô = x; numârul vitezelor din unghiul dO ar fi propor- 


tional cu acest unghi, suma proiectiilor acestor viteze pe axa 


aX ar fi È cos6d8, suma lor 2 (7 cosôdð = 22, iar mijlo- 
cin proiectiilor ar fii și am avea: 


mi ii ale unui grup de atelz, În planul definit de viteza 5 
a ui și de o stea c, considerăm antiapexul solar A și 
viteza paralactică — S a stelei. Cum arată fig. 6, proiecția 
vitezei paralactice pe sfern cerească este — S sin X. 

Pe sfera cerească, confundată cu planul său tangent in 5, 
considerăm (fig. 7) vectorul — S sin y, orientat spre antiapexe 
vectorul t = | p? Fg de componente peculiare p, q date de 
relațiile (3.23.6) pentru fiecare stea. Compunind vectorii t 
şi —S sin X, obţinem viteza proprie 7 de componente ts, 


Fig, Im Fig. 7 


=, după paralel și meridian, amintindu-ne, că tonte vitezele 
înfățișate pină acum sint exprimate în km/s $i că mişcările 

ii exprimate în “jan sint legate de 7, za, 7, prin relațiile 
(2.10.3), anume: 


v4 V 
f—4ME, AAT, n= 71,1075 cosă. 


Pet $e Rer bos 35 și seotodti wA 
Q, gäsim pentru aceste e a nd pe direcțiile A, 


m = — S sin X -+ teos b = t cos 8, 


n = t sin b = t sin B 
facind mijlocii 
și, "à Sore m după procedeele de la paragrafele pre- 


cosb db 
TIIE Mur sil ioi 
db * 


de unde: 
—$ sin y= M — A, bI. 


Dar, mișcările proprii se măsoară în "/an, agn tnelt notind 
cu m”, n* mişcările proprii astfel măsurate, tous 


mm 474200, nahn 
[ În o* 
și deducem: 


(1) =S sing = EN (me — n”) sau à* = — 4374 ESE 
m S sin x 


Cit despre cantitățile m, n, dacă numim % unghiul făcut 
in s de direcţia antiapexului cu meridianul (fig. B), avem 
m == T, Sin Y, -F Ta cos, 
n om — ^, cosy ETa sin v, 
sau incá: 
m” = 15g, cos sin, + ga cos v. 


LÀ 


n" = — 155,088 cosy + ps sinn 


În folul acosta a determinat Kapteyn un număr considerabil 
de paralaxe statistice, Metoda a fost utilizată și de Shapley 
la determinarea Artării cefeidelor izolate, Evident însă 
că metoda dă rezultate satisfăcătoare numai dacă grupele 


La 3.29 am t ; dacá reprezentám m 
proprii ale tuturor stelelor dintr-o arie a sferei cerești cu 
originea într-un singur punct, vectorii astfel obținuți rümin 
închişi In „curba de derivă”. 

În același paragraf am arătat cum a demonstrat Kapteyn 
existența celor doi mari curenţi stelari cercetind curbele 
de derivă determinate de el 
pentru un număr de arii în care 
a împărțit slera cerească. 

Socotim interesant să stabi- 
lim aici criteriile după care se 
recunoaște ducă Soarele rămîne 
în repaus relativ sau se mişcă 
într-o derivă. 

Pantru aceasta să observám y Ta, 
că ipoteza imobilității Soarelui Fig. & 
în derivă impune condiția X = 
= Y = Z = 0, X, Y, Z fiind componentele vitezei S'a 
Soarelui (3.23) și, prin urmare, după (3.23.5): 


Ta = P: TW = A prp +e t”, qm (. 


21+ 315 


În unitatea de volum din jurul punctului o(z, y, =) avem 
numărul de stele: 


v= aU f(s) dpdgdr. 


După fig. 9, în care poq este planul tangent la sfera cerească, 
cons viteza peculiarü » cu componentele ei, serine în 


raport cu unghiurile z, 0: 
Po e cosÜsiny, 
q =s cosÜcosv, p= a sinh., 


Trecind de la variabilele p, q, 
r la a, v), 0, elementul de volurn 
dp dq dr se inlocuieşte cu: 


s cosddr:a d0- ds = s! cost drddda. 


În aceste condiţii, pentru orice 
funcție de repartiție pară, prin 
^ urmare $i pentru cea maxwelli- 
Fig. 9 ană, avem: 


vm A Tro dq dr — sp” d» LU costdf (nra, 


luînd în considerare valorile absolute ale componentelor cine- 

tice, nu pe cele relative, care duc la concluzia absurdă y = 0, 

Am înlocuit astfel integrarea pe sfera întreagă de rază » prin 

integrarea în octantul părților pozitive ale axelor coordonate, 
Se deduce astfel: 


(1) v hnd, J =n C ero. 


Să căutăm mijlocia 7 a vitezei radiale r — x sinô. 
In elementul de volum dp dg dr se güsese: 


d, * costd0 - s! f(s)ds = s" fis)cosBd zd0ds, 


stele care au componenta cinetică r de mărimea s sinb; suma 
acestor componente cinetice este: 


x sin 8-4) (s) cosüd6 ds. 
In unitatea de volum avem: 
Dr vw Brf” dn ("^ cosb sin d0 = 2r: 1, 
Į = C nro ds. 


După (1), avem: 


== 


(2) rai 
Să căutăm mijlocia 7 a vitezei transversale: 
l=i=P Ff. 
În elementul de volum dp dg dr se găsesc: 
dO - cos dy -sèf (s) de = s*f (s) cosidüd nds, 


stele de componentă cinetică t = s cos). Suma acelor compo- 
nente este: 


a coat * af (s) cost dOds. 
În unitatea de volum avem: 


Dr=Di= vi = LA dm f7” cost0 d0 = v 1, 


12 ere) as. 
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După (1) și (2), se deduce: 


(3) Bart D uu E p. 
In acelaşi mod we găsește pentru mijlocia &: 
y. a dm C costi d0 = 4l, 
1= (7a (s) dn 


şi, după (1), 


(4) = 


Din relaţiile stabilite pînă acum se deduce: 


5 A RER mt ms > heu 
(5) CU 3 a o 4 TRI ES 


se deduce: 
| RAȚ M S- 
a" "T 
(6) y 2At 
, = zz Li o- 2 LI 
hls ' ; n’ ^! hu 


Am ajuns să stabilim un criteriu după care se poate deduce 
ducă Soarele, considerat en făcînd parte dintr-un grup de stele, 
se află sau nu în repaus relativ față de acest grup. Condiţia 
aceasta este dată de relația (5) sau (6) și nu este Implinità 
decit exceptional, în cazul unor anume grupe de stele. În 
orice caz, lat de sistemul local (luînd in considerare tonte 
stelele din acest sistem) condiția este departe de a fi împlinită. 
Soarele mu se güsegte în repaus relatie în sistemul local. 
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Cuvint. înainte 6 
1. Sistemul solar 
1. 1 Prim euvint 1 
1. 2 Dimensiunile Pămintului 12 
1. 3 Noţiunea de paralaxă 34 
1. 4 Măsurări de distanţe In antichitate 16 
1. 5 Baza terestră. Paralaxa Lunii 1? 
f. € Descoperirea legilor lui Kepler n 
1, 7 Utilizarea legii a II-a în problema determinării para- 
laxelor planetelor 26 


1. 8 Trecerile planetei Venus peste diseul Soarelui 
1. 9 Alte metode de măsurare a paralaxei solare E 
1,10 Dimensiunile sistemului solar EL] 


2. Noţiuni preliminare 


Y. 4 Noţiunea de paralaxă stelară. Explicarea fenomenului 
2. 2 Căotarea paralaxelor stelare 

2. 3 Perfecţionările lunetei astronomice 

2, 4 Delinirea unor unități de măsură pentru distanțele cereşti 
2, 5 Analiva spectrală 

2. 6 Prisma obieetiv 

7. 7 Reţeaua obiectiv 

2. 8 Electul Doppler— Fizeau 

1.9 longitudinalà a materiei în direcţia mişcării. 
Faetorul lui Lorentz 

2,10 Migearile proprii ale atelelor 

2.41 Căutarea mişcărilor proprii. Procedee  stereoscopiee 
2.12 Clasilinaroa spectrală a stelelor 

2.13 Fotometrie. itudini aparente 

2.14 Indice de culoare 

245 Magnitudini bolometrice. Indice bolometric 
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Lungimi de undă elective 

Magnitudini absolute 

48 Luminozitate stelară 

119 Tuterferometrul stelar 

D Diametre stelare de lumină 

ET Magnitudini absolute ale stelelor de diverse olano spectrale 

29 Temperaturile atelelor 

23 Tompevaturi de ionizare 

34 Temperaturi interferometrice 

„25 pna ce și pitice. Diagrama H—H 

26 Cole ajii de ste 

„27 Nove rac S noi sau temporare) 

28 Stele variabile. Cefeide 

.29 Relaţia dintre perioada variaţiei luminoase și magnitu- 
dinea stelei 

SU Elementară prerenture teoretică a legii cefeidelor 

„31 Erorile inceputului 

.42 Alte variabile 

Bă Pitiee albe 

34 Roiuri de stele 

93 Asociaţii de stele 
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Stele multiple 


2.96 Binare vizuale. Orbite, Mase 

2.37 Componente invizibile ale binarelur 
2.98 Binare speetroscoplee 

2.399 Binare fotometrice 


Nebuloase galactice 


2.40 Nebuloase 

2.41 Nebuloase difuze obscure 
2.42 Nebuloase difuze luminoase 
2.43 Nebuloase planetare 


Metode indirecte pentru măsurarea paralazelor stelare 


2.44 Dnportunta másuririlor de puralaxe stolara 
2.45 cm grupurilor de stele cu migeári proprii con- 
ate 

2.46 a rm seculare 

2.47 Faralaxo statistiee deduse din migedrile proprii peeuliare 
mijloeii 

2.48 Paralaxe dinamiee 
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2.51 Müsurüri interferometrice ale paralaxelor. de binare 
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52 Paralaxe 
2.53 Metoda Adams 
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3, 1 Utilizarea valorilor mijlocii 
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ngere 
ET] Efectul de acumulare a Intilnirilur 
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„36 Procedeul ariilor 

.27 Termenul K 

„28 Citeva determinari ale mișcării Soarelui 
29 Marii curenți stelari 
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Teoria elipanidală 
3.M peer repartiției întimplătoare a vitezelor. Elipsoidul 
tezelor 


Cercetările lui Shapley 
3.32 Distribuţia roiurilor globulare în spaţiu 


Hntaţia Galaxiei 
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3.39 sa Galaxie 
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Disimetriile Galaxiei 


3,42 Variaţii sistematice ale vitezelor stelare 
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4. Sisteme extragalactios 


„1 În fata infinitului 
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„5 Determinarea depürtárilor galaxiilor 
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„12 Rotatía galaxiilor 
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4.15 Materia intergalactică 

4.16 Roiuri de galaxii 

4.17 Structura roiurilor de galaxii 
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5. Radioastronomie şi structura universului 
5. 1 Seurt istorie 


5, 2 Noţiuni generale de teoría radiaţiei 
5. 3 Tehnien observaţiilor radioastronomien 
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1osstronomie 
5. 5 Wedioemisia corpurilor din sistemul solar 


5, 7 Radinsurse galactice 
5. 8 Radiosurse extragalactice 
5, 9 Radioradintia roiurilor do galaxii 


6. Conaeptli ralativiste despre univers 


6. 1 Vedere generală 

6, 2 Fenomenul aberatiei In teoria clasică 

6, 3 Helativitatea restrinsü 

8. $ Transformaren Lorente 

6, 5 Relativitatea timpului 

0, 6 Compunnrea relativintă à vitezelor 

6, 7 Efectul Doppler—Fizenu 

6. 8 Comparaţie Între teoría. elusied a aberapiei luminii și 
teoria relativistà 


Analogii explicative 

6. 9 Exemplul mnei lumi plane 

6.10 Masura timpului în lumea plană 

6.11 Mişcarea diurnă aparentă a cerului lumii plane P 
5,42 Garacterul fiotiv al scurgerii uniforme a timpului 
6,13 Noţiunea de acceleraţie în lumea plană P 

0,15 Intervenţia materiei 

„15 Greutatea luminii în lumea plană P 

16 Curbura unui spaţin crezut plan 

17 Hipercere 
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49 Suprafața hipercercului 
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6,22 Antisoare 
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1. Funetii de repartiție pi de frecvenţă 

2. Valoare mijlocie a eantitáfilor 

3, Legea îmimplării 

^, Abateri, Dispersie 

5, Tabla de probabilităţi 

6, Semnificația parametrului & 

7. Mijlovia unei funeţii liniare de mni multe variabile 
B. Dispersia aceleiași funcţii u = ar + hy 

9. Cazul mai multor variabile 
10. FElipwidul vitezelor 
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ii. Ecuația fundamentală a dinamicii stelare 

12. Teorema generală de integrare a ecuației fundamentale 

13. Ecuația potenţialului. Ecuația lui Poisson 

14. Sisteme staţionare 

15. Mijlocia statistică a cantităţii sin?i necesară la determi- 
narea orbitelor statistice ale binarelor spectroscopice 

15. Mijlocii statistiee ale mişcărilor peculiare 

17. Mijlocii statistice ale vitezelor peculiare transversale 

18. Relaţii intro mișeările peculiare mijlocii şi paralaxele 
mijlocii ale unui grup de stele 

19. Mişcarea sau repausul relativ al Soarelui Intr-o derivă 
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